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ABSTRAKT

Diplomova price se zabyvd vypoltem spektralni zafe K-kordny, spojité asti spektra,
které vznikd Thomsonovym rozptylem slune¢niho za¥eni na volnych elektronech v koréné.
Je zde popsan vliv Dopplerova jevu, ktery vyhladi slune¢ni spektrum obsahujici mnoho
absorpénich &ar na hladkého spektra K-korény. To vytva¥i zdkladni model pro metodu
mé&Feni teploty, ktery planuje NASA pouZit na sond€ ONSET. Daéle je zde diskutovéana
definice teploty pro slune¢ni korénu.

KLICOVA SLOVA

Koréna, K-koréna, thomsoniiv rozptyl, ohfev kordny, teplota, mé&Feni teploty, ONSET

ABSTRACT

This thesis is about the calculation of a spectral radiance for the K-corona, the continuius
spectral part which arise from the Thomson scattering of a solar radiance of free electrons
in the corona. Also the Doppler effect is described as it smooth down a solar spectrum
(with many absorption lines) to a smoother spectrum of the K-corona. It's also possible
to determine the temperature of free electrons from spectral shape, from which proceeds
the method of temperature measurement. NASA intends to use this method on the probe
ONSET. Also, temperature definition and its significance are discussed.
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Corona, K-corona, thomson scattering, coronal heating, temperature, temperature me-
asurement, ONSET
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1 UVOD

1.1 Motivace prace

Je bezpochyby, ze Slunce ma pro lidstvo esencidlni vyznam. Je vsak otazkou, jestli
je pro Zemi pouze stabilnim zdrojem zafeni, anebo jestli sluneéni erupce, skvrny ¢i
jiné projevy magnetické aktivity Slunce maji na lidstvo néjaky nezanedbatelny vliv.

Prvni diskutabilni otdzkou je vliv na zemské klima. Zajimavé je napiiklad kore-
lace mezi zahadnym snizenim sluneéni aktivity (tzv. Maunderovo minimum) v 17.
stoleti a ochlazenim, ke kterému v té dobé doslo (tzv. mald doba ledovd) [1]. Podle
soudobych zdznamu Slunce béhem 80 let nemélo témér zadné skvrny. K ochlazovani
vsak zacalo nejspis dochazet jesté driv, a i slabsi korelace v jinych dobach ukazuji,
ze vliv neni prokazatelné deterministicky. Navic kvuli kratké pozorovaci dobé jesté
neni zcela vylou¢end moznost, ze jeho vliv na zemské klima je zanedbatelny vuci
jinym faktorum (vice t¥eba v [2] [3]).

Dalsi velmi rozporuplnou otazkou je vliv na lidskou psychiku. Je mozné, ze pri
vyssi sluneéni aktivité se nékteri lidé citi podrazdéné. Zahadna korelace je i mezi
valkami ¢i revolucemi a maximy slunecni aktivity, které se opakuji ptiblizné kazdych
11 let [4], naptiklad maximum v roce 1917 lze spojit s Velkou t{jnovou revoluci a
maximum v roce 1937 s titokem Japonska na Cinu poéatkem druhé svétové valky na
Asijském kontinenté. Je tfeba si ale uvédomit, ze vrchol aktivity neni viibec ostry
a ,boufliva“ doba na Slunci trva priblizné 2-3 roky. To je vsak dostatecné dlouhd
doba, aby se nékde na svéte stal néjaky konflikt a dand korelace muze byt tedy ¢isté
uméle vytvorend vhodnym vybérem udélosti.

Nepopiratelny vliv je vsak u lidskych technologii elektromagnetické povahy. Zej-
ména pak nékteré ruseni radiovych vln prokazatelné zpusobuje Slunce [5]. Dusledky
vétsinou nejsou horsi nez kratkodobé zhorseni signalu. Existuje vSak moznost, Ze
zemi zaséhne tzv. korondlni vytrysk plazmatu (coronal mass ejection - CME). To
se dokonce stalo roku 1859. Podle soudobych zdznamu telegrafy jisktily tak, ze
zapalovaly telegrafni papiry. Dokonce odesilaly zpravu, i kdyz je obsluha odpojila
od baterii [|7]. Je na povézenou popremyslet, co by takovd uddlost udélal dnes.
Nejpravdépodobnéjsi moznosti je globalni ponic¢eni rozvodné sité zavisejici na sile

koronalniho vytrysku.

1.1.1 Stav porozumeéni

Uz jenom z téchto duvodu (a samoziejmé nejen kvuli nim) by se lidstvo mélo snazit
co nejlépe porozumét Slunci a jeho aktivité, tzv. sluneénim pocasi. Je pravda, ze

dnes toho vime mnohem vice nez pred sto lety. Jsou zndmy termonuklearni reakce,



Obr. 1.1: Koréna Slunce vyfotografovand pti zatméni 2017 v Oregonu. Autofi jsou
M. Druckmiiller, P. Aniol a S. Habbal. Obrézek je matematicky upraven, aby vynikla
struktura korony .

které probihaji v jadru, dale pomoci spektroskopie vime mnohé o chemickém slozeni
a v neposledni fadé mame velmi dobfe zdokumentované hlavni projevy sluneéni
aktivity, jako jsou slunecni skvrny, erupce, protuberance a mnoho dalsich.

Bohuzel nase znalosti maji stéle jesté velké mezery. Zejména predpovidani slunec-
niho pocasi je na nedostatecné trovni, a to jak v kratkodobych intervalech, tak dlou-
hodobych trendech. Piikladem muzou byt odhady z roku 2010, které predpovidaly
termin sluneé¢niho maxima. A. Vecchio aj. odhadovali bfezen 2013. R. Dabas a L.
Sharma vypocitali, ze to bude uz ¢ervenci 2012 s nejistotou ¢ty mésicu ﬂgﬂ Nakonec
nastalo v dubnu 2014.

Deset hlavnich otazek soucasnosti okolo Slunce vytipoval M. Aschwanden, z nichz
pouze dvé povazuje za vytresené . Jednou z nevytesenych je ohiev svrchni at-
mosféry Slunce tzv. korény (Obr. . Ta ma podle ruznych méreni teplotu nékolik
miliont stupnu, zatimco povrch ma ,pouze“ nékolik tisic. Otazkou je, jak dojde k
takovému velkému ohtati. Vyreseni této otazky se snazi malym dilem prispét i tato
prace, ve které je diskutovana definici teploty a jeji méreni za pomoci spojitého

spektra korény tzv. K-korony.



Obr. 1.2: Pocitacovy model sondy ONSET [11].

1.1.2 Sonda ONSET

Neni ptrekvapenim, ze se do zkoumani Slunce investuje velké mnozstvi financnich
zdroju. Nejlepsim piikladem je nékolik desitek sond vyslanych do vesmiru za ticelem
jeho zkoumani. Nékteré z nich jsou stale funkéni a dalsi se uz pomalu pfipravuji.

Novou sondu na zkoumdani Slunce s ndzvem ONSET pfipravuje NASA (Obr.
. Jejim hlavnim cilem je pochopit fyzikalni vlastnosti koronédlnich vytrysku pla-
zmatu a zejména priciny jejich vzniku. K tomu je potieba zkoumat oblast kordny,
ktera je blizko Slunce. Tu je vSak mozné pozorovat jen pii zastinéni Slunce, coz
sonda ONSET planuje provést stinitkem pripevnéném na 20 metru dlouhém vyta-
hovacim tubusu. Vedeni celého projektu ma na starosti J. M. Davila a k projektu
byl také pozvan prof. Druckmiiller jako expert na zpracovani obrazu. Sonda by méla
odstartovat v roce 2022.

Jednim z problému, které chce ONSET také tesit, je pravé ohtev korény. V prvni
radé je potifeba dukladné zmérit teploty kordny, coz se nejcastéji provadi za pomoci
zéreni excitovanych iontu (viz kapitola . Na sondé ONSET bude pouzita jind
metoda, zalozena na sledovani fotont rozptylenych na volnych elektronech v koréné.
Tu vytvoril Cram (1975, [19]) a o 20 let pozdéji se N. L. Reginald a J. Davila rozhodli
metodu pouzit ve vylepsené podobé. Nejdiive ji testovali pti zatméni Slunce a

nyni ji planuji pouzit i ve vesmiru pravé na sondé ONSET.



1.2 Struény popis prace

Dlouhodobym planem autora diplomové prace je detailné zkontrolovat metodu na
méreni teploty, kterda ma byt pouzita na sondé ONSET, a piipadné navrhnout vy-
lepSeni jak pro méteni, tak pro zpracovani dat. N. L. Regild napsal o metodé 7
clanku [12(18] v prubéhu poslednich 20 let, takze je vidét, Ze se stéle na dané me-
todé pracuje, ale takto dulezity projekt vyzaduje dalsi nezavislou kontrolu. Navic v
¢lancich jsou nékteré nedokonalosti, které by si zaslouzily opravit. Tato diplomova
prace je prvnim krokem kontroly celé metody. Dalsim planovanym krokem je diskuze
s N. Reginaldem, vlastni ¢lanek a nakonec i disertacni prace.

Samotna tato prace ma za kol popsat zakladni model pouzity pro méreni teploty
a v hrubych obrysech nastinit jeho moznosti. Navic je cilem detailné popsat aproxi-
mace, které jsou v modelu pouzity, a diskutovat jejich opravnénost, pripadné navrh-
nout cestu k jejich odstranéni. Vsechny tyto véci v pracich N. Reginalda nejsou dobte
popsané a bylo tfeba hledat v jinych ¢lancich, zejména pak v clanku (Cram, [19]).
Prace ma castecné resersni charakter, jsou zde vsak doplnény nékteré vlastni vypocty
a uvahy, zejména vypocet trojného integralu v 5. kapitole, ktery na rozdil od predlohy
je proveden bez aproximaci a dava mirné odlisné hodnoty. Tento vysledek by mohl

zlepsit presnost celé metody.

1.2.1 Strucny piehled prace

Druh4 kapitola je vénovand diskuzi ohledné definice a méteni teploty. Je zde pou-
kazano na jeji nejasny vyznam v piipadé slunecni korény a je nabidnut alternativni
popis pomoci funkce pro hustotu ¢astic a rozlozeni jejich rychlosti v kazdém misté.
Navic je zde diskutovano nejasné nazvoslovi nékterych funkci popisujici rozlozeni
rychlosti ¢astic pti rovnovazné poloze zejména pojem Maxwellovo rozlozeni.

Tteti kapitola shrnuje dulezité vlastnosti Slunce a korény pro dalsi teorii. Obsa-
huje stru¢ny popis radiometrickych velic¢in pro ujasnéni ¢eského nézvoslovi. Navic je
zde vlastni odvozeni vzorce pro Doppleruv jev vyuzivajici d-distribuci, ktery je sice
pouzit uz Cramoveé praci, ale neuvadi odvozeni nebo citaci literatury.

Ve c¢tvrté kapitole je pomoci spektra Slunce, hustoty elektronu v koréné a vlast-
nosti Thomsonova rozptylu diskutované v predchozi kapitole odvozen vzorec pro
vypocet zare K-korony. Nésledné jsou rozebrany nékteré jeho vlastnosti. Koneény
vypocet dvojného integralu a nasledujici analyza jsou vlastnim dilem této prace.

Pata kapitolu dale rozsifuje predchozi vzorec zapocitanim zavislosti na vinové
délce zapocitanim vlivu Dopplerova jevu. Tim je ziskany vzorec pro spektralni zari
korény zéavisejici na teploté (presnéji na rozlozeni chaotické rychlosti elektronu) a

muze slouzit ke zpétnému odhadu teploty pomoci méreni spektralni zate.



2 TEPLOTA

2.1 Matematické funkce pro popis rozlozeni

Pred zacatkem diskuze ohledné definice teploty je nutné si nejdiiv ur¢it nazvo-
slovi matematickych funkci, které pii popisu stavu c¢dstic budeme pouzivat. Tyto
funkce je mozné najit bud’ ve statistické fyzice a nebo matematické statistice. Acko-
liv maji oba obory velmi podobné nazvy, jsou si velmi vzdalené svymi objekty zajmu.
Zatimco staticka fyzika spoleéné s termodynamikou se snazi popsat stav latky, tak
matematicka statistika se vénuje zpracovani dat a jejich analyzou. Proto zde vznikl

i mensi nesoulad v nézvoslovi, ktery se zde snazime uvést na spravnou miru.

2.1.1 Gaussova funkce a Gaussovo rozlozeni

Gaussovou funkei nazyvame:
F(x) = ae” " (2.1)
kde a, ¢ jsou libovolné kladné konstanty a b je libovolna realna konstanta.
Casto budeme pozadovat, aby funkce méla plochu pod kiivkou rovnou jedné. V
tom pripadé dostaneme tzv. Gaussovo rozlozeni neboli Normalni rozlozent:

1 (@=w)?
e 2T, (2.2)

fx) =

kde p je libovolna redlna konstanta urcujici sttedni hodnotu funkce a o je libovolna

2mo

kladnd konstanta urcujici smérodatnou odchylku (obr. [2.1)).

muze byt libovolny polynom 2. stupné o n proménnych, ktery pro velka ¢isla diver-
guje k zapornému nekonecnu. To zajisti, ze cela funkce bude konvergovat k nule a
obsah pod kiivkou bude konecny. Pro termodynamiku je dulezity pouze konkrétni

ttirozmérny symetricky ptripad:

1 _r2+y2+22

(27702)3/26 203 (2:3)

Popis vicerozmérné Gaussovy funkce je mozné najit ve vétsiné ucebnic matema-
tické statistiky [20-22].

f(l‘7y7z> -

2.1.2 Maxwellovo rozlozeni

Nyni uvedeme matematickou definici Maxwellova rozlozeni, kterou je mozné najit
tfeba v (Andél, [20]). Maxwelovym rozlozenim nazyvéame funkci, kterd ma pro ne-

zaporné z tento predpis:
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kde d je libovolna kladna konstanta (Obr. . Pro zaporné z je rovna nule. Toto je

matematické nazvoslovi, kterého se v této praci pridrzime. Fyzikalni vyznam tohoto

pojmu je diskutovan v kap.

2.2 Definice teploty v rovnovaznych systémech

Pro definici teploty v klasické termodynamice je nutné nejdiiv definovat termody-

namickou rovnovahu. Ta je dand dvéma zakladnimi postulaty termodynamiky:

1. postulat

Kazdy makroskopicky systém castic po néjakém casovém okamziku za casové ne-
ménnych externich podminek nevyhnutelné dospéje do stavu, ve kterém neprobihaji
zadné makroskopické procesy a zmény. Takovy stav nazyvame termodynamickou
rovnovahou nebo zkracené rovnovazny stav. V tomto stavu maji vSechny stavové
veli¢iny konstantni hodnotu .

2. postulat

Ve stavu termodynamické rovnovahy jsou vSechny vnitini parametry makrosko-
pického systému funkei vnéjsich parametru (napt. objem) a jednoho vnitiniho pa-
rametru (napft. teplota T') [23].



Zaroven je tim dana zakladni vlastnost teploty jako veli¢iny jednoznacné popi-
sujici vnitini stav systému ¢astic. Rovnovazna termodynamika nasledné dokazuje,
ze takovy parametr opravdu existuje.

Dalsi dulezitou vlastnosti teploty je schopnost popsat situaci pii tzv. tepelném
kontaktu, pri kterém si dva systémy muzou preddvat energii, ale nedochézi k vyméné
¢astic. Teplotu zavadime jako veli¢inu, ktera urc¢uje smér siteni energie dvou ruznych
systému pti tepelném kontaktu. Energie se bude §itit ze systému s vétsi teplotou.
V pripadé, ze se energie nesiii ani jednim smérem, maji systémy stejnou teplotu.
Zaroven plati tzv. nulty zdkon termodynamiky, ktery zajistuje tranzitivni vlastnost
teploty. Kdyz se teplota télesa A rovna teploté télesa B a teplota télesa B se rovnéa
teploté télesa C, pak se teplota télesa A rovna teploté télesa C. To méa zasadni vliv
na méteni teploty pomoci tieti latky, obsazené v teploméru.

Takto nadefinovana teplota sice neurcuje piresnou ¢iselnou hodnotu, ale zarucuje
nam moznost vytvorit linedrni stupnici, pomoci které muzeme popsat vsechny latky
v rovnovazném stavu. Je tfeba si uvédomit, ze tato vlastnost neni samoziejma,
napiiklad vSechny barvy, které lidsky mozek rozlisSuje, nejdou efektivné srovnat na
jednu stupnici.

Dulezitou podminkou pro tuto definici teploty je termodynamickd rovnovéha.
Popripadé je tuto definici mozné rozsitit na systém, ktery jako celek neni v rov-
novaze, ale je mozné jej popsat pomoci velkého mnozstvi malych systému, které
jsou témér v termodynamické rovnovéze tzv. lokdlni rovnovéze [29]. V piipadé, ze
méme systém, ve kterém nelze popsat ani lokalni rovnovaha (napf. exploze ¢éstic),

tak pojem teplota podle klasické termodynamiky ztraci smysl [29].

2.2.1 Interpretace teploty v kinetické teorii

Pro jednoatomovy plyn si muzeme definovat stupnici teploty pomoci vnitini energie
vztahem:
3

U= SNKT, (2.5)

kde U je vnitini energie, N je pocet atomu a k je Boltzmannova konstanta. Vnitin{
energii jednoatomového plynu je soucet kinetickych energii vSech ¢astic. Diky tomu

muzeme vyjadiit teplotu z prumeérné kinetické energie ¢astic:

1
<§mv2> = ng, (2.6)

kde ostré zavorka ma vyznam pruméru pres vSechny céstice.
Tato interpretace ma vsak svoje omezeni na jednoatomovy plyn. Teplota ne-

musi byt mirou velikosti pouze neusporadaného posuvného pohybu molekul. U



viceatomovych molekul se projevuji rotace a také vibrace. Pti nizkych teplotéch,
kdy za¢nou prevladat kvantové vlastnosti, nékteré stupné volnosti kvuli diskrétnosti

energetickych stavu tzv. ,zamrzaji“, a tim padem se neprojevi.

2.2.2 Relativisticka teplota

Jak je vidét z grafu 2.1} nékteré elektrony se pohybuji desetinou rychlosti svétla. V
takovém pripadé by mohly mit uz vliv relativistické korekce. Bohuzel vsak relati-
vistické rozsiteni pojmu teplota je znacné problematické, a to uz v ramci specialni
teorie relativity. Koncept pojmu teplota se v takovém pripadé rozpada na nékolik
meétitelnych velicin [34]. Tyto komplikace presahuji ramec této prace a déle se jimi
nebudeme zabyvat.

2.2.3 Distribuce rychlosti

V pripadé, ze mame plyn, ktery je tvofen jednim druhem castic a je v termody-
namické rovnovaze, rozlozeni vektoru rychlosti ma tvar tfirozmérného Gaussova
rozlozeni [25]:
2, 9. 9

f(v) = (%)3/2 e_M(%;kuﬂgHZ), (2.7)
kde m je hmotnost ¢astic, k je Boltzmannova konstanta a T je teplota (Obr. . Je
vidét, ze tato trirozmérna funkce pro danou latku zavisi pouze na jednom parametru,
a tim je teplota T'.

Jako matematicky dusledek 1ze odvodit, ze velikosti rychlosti jsou dané jedno-

rozmérnou funkei:

5, 2 o
fv) = (27:7<:T)3/2 T EW, (2.8)
Je vsak dulezité si uvédomit, ze tato funkce neurcuje jednoznaéné rozlozeni rychlosti
castic. Ty by sice mohly mit velikost podle této funkce, ale v pripadé, Zze by se
naptiklad vSechny pohybovaly jenom jednim smérem, tak by jejich rozlozeni rychlosti
nemélo Gaussovo rozlozeni.

Nyni se zabyvejme vyznamem pojmu Maxwellovo rozlozeni. J. Andél tim oznacu-
je vzorec [20], L.D. Landau oznacuje pojmem Maxwellovian distribution vyraz
[26] a cesky preklad Fyziky od D.Halliday a spol. timto pojmem oznacuje (2.8)
[27]. Navic pro posledni dva jmenované vyznamy se ¢asto pouzivé i pojem Maxwell-
Boltzmannovo rozlozeni [28]. Chaos ve fyzikalni literatufe si jde vysvétlit tim, ze
pro fyziky nejsou na prvnim misté matematické pojmy, ale fyzikdlni skutecnosti, a
proto je pravdépodobné, ze vétsina fyziku pod Maxwellovym rozlozenim, piipadné

Maxwell-Boltzmannovym rozlozenim, mysli obecné stav latky pti rovnovazné situaci



za klasickych podminek. To je jednoznacné uréeno Gaussovym rozlozenim ([2.7)).
Abychom zabranili nejasnostem, v této praci se pridrzime zpusobu, ktery je pouzit v
[28]. Rozlozeni rychlosti v rovnovdzném stavu budeme nazyvat Gaussovské rozlozeni
rychlosti ¢astic idealniho plynu, a tam, kde by to mohlo zmast fyzikalné zalozeného

¢tenare, se navic do uvozovek pripise Maxwellovo rozlozeni.

2.3 Popis nerovnovaznych stavu

Stav nerovnovaznych systému neni mozné popsat pouze jednim parametrem. Jed-
nou z moznosti je popsat polohu a rychlost kazdé castice, to je vSak pro velké
mnozstvi ¢asti prilis neproveditelné. Alternativné a jednoduseji muzeme popsat stav
tzv. distribu¢ni funkei f(r,p,t), kterd vyjadiuje pocet ¢éstic, jenz se nachézi v ob-
jemu (z,x + dx) (y,y + dy) (2,2 + dz) a zéroven jejich hybnost se nachézi v intervalu
(Dz,pz + dpz) (Py,py + dpy) (p2,p. + dp.). V piipadé, ze chceme znat hustotu castic
n(x,t), tak muzeme integrovat pies vSechny rychlosti:

n(x.f) = / Fept)dv. (2.9)

A pro ziskani pocétu Céstic integrujeme pres vSechny promeénné:

N() = / F(r.p.t)dPxdy. (2.10)
Pro praci s distribuéni funkei je vychozim vztahem Boltzmannova transportni
rovnice:
of
Vf~v+fo-F+§= (f), (2.11)

kde V je gradient podle soutadnic, V, je gradient podle hybnosti, F je sila pusobici

na castice a C'(f) je kolizni integral vyjadiujici vliv srazek.

2.3.1 Teplota - Stiredni energie

Pojem teploty lze zobecnit na nerovnovazné systémy, jenom to neni mozné provést
tak, aby se zachovala vétsina vlastnosti. Proto je mozné ji zobecnit vice neekviva-
lentnimi zpusoby. Budeme logicky pozadovat, aby zobecnénd definice v rovnovaznych
stavech davala stejné vysledky jako klasicka definice a pro nerovnovazné stavy urcila
hodnotu, kterd bude mit jednoduse interpretovatelny vyznam. V ptipadé volnych
elektronu muzeme pouzit kinetickou interpretaci a definovat teplotu pomoci vztahu
pro prumeérnou energii . Navic oddélime chaotickou rychlost od spoleéné rych-
losti v8ech ¢éstic, kterou definujeme jako prumeér vSech rychlosti, a teplotu budeme

vypocitavat pouze z rychlosti po odecteni spolecné rychlosti.



Takova rozsitena definice je mozna, ale je tfeba ji neptisuzovat vétsi vahu nez

jako stfedni energii chaotického pohybu céstic.

2.4 Meéreni teploty korény

Teplota korény se vétsinou udava v miliénech stupni. Otézkou je, jak se na takovou

teplotu prislo.

2.4.1 Meéreni ionizace iontu

Uz v roce 1869 byla ve spektru korény nalezena zcela atypicka zelend spektralni
cara . Vlnova délka ¢ary neodpovidala zddnému znamému prvku, a tak se vyrojily
domneénky, Ze jde o novy prvek, tzv. korénium. Zdhada byla vytesena az po 70 letech.
V roce 1939 §védsti astronomové Walter Grotrian a Bengt Edlén zjistili, Ze jde o
spektralni caru trinactkrat ionizovaného zeleza. Nasledné se objevili i dalsi vysoce
ionizované prvky, které muzou existovat v plazmatu jen pii velkych teplotéch (fddove

v milionech stupn).

[ =
o
42
3}
(=}
—
=
=
o

6.0 6.2
Temperature (logig K)

Obr. 2.3: Poméry iontu plazmatu pro ruzné teploty, na fotografii korény je zobrazena

specifickd vlnové ¢dra pro 13krdt ionizované zelezo. Prevzaté z [31].

Dnes uz jsou znamy kiivky urcujici mnozstvi ionizovanych prvku vyskytujicich
se v plazmatu podle jeho teploty (Obr. 2.3). Je tedy mozné zméfit v koréné poméry
mezi ionizovanymi prvky a z nich urcit teplotu. Tato metoda vsSak predpoklada

rovnovazny stav plazmatu, ktery v koroné nemusi byt nutné zajistén.
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2.4.2 Mereni chaotické rychlosti volnych elektront

L. Cram navrhl alternativni zptusob méreni teploty pomoci spektra korény. Jak bude
ukazano v 5. kapitole, tvar spektra je silné zavisly na pohybu volnych elektronu v
koroné. Za predpokladu rovnovazného stavu je tedy mozné ze spektra urcit teplotu
volnych elektronu. Je otevienou otdzkou, jestli a jak moc se lisi od teploty zmérené

pomoci ionti.

2.5 Kordna - nerovnovazny systém

Existuje fada argumentu, pro¢ by situace ve slunecni koréné mohla byt odlisna od

klasickych rovnovaznych systému. Postupné si tyto argumenty shrneme.

2.5.1 Vyzarovani castic a mala hustota

Diky neustalému vyzafovani ruznych ¢astic do vesmiru neni Slunce ani koréna jed-
noznacné rovnovazny systém. Je vSak otazkou, jestli stale muzeme mluvit o néjaké
lokalni rovnovéaze. Ta muze byt dosazena ve vnitinich ¢astech Slunce, kde je velka
hustota. Ve fotosfére, chromosféfe a koréné je vsak velmi mald hustota (viz ,
ktera by byla v zemskych aparaturdach klasifikovana jako vysoké nebo ultravysoké
vakuum. V takto fidké latce bude dochazet k malému poctu srazek. Dokonce ve svém
zatim nevydaném c¢lanku prof. Druckmiiller dokazuje, ze velka ¢ast kordny je tak
iidka, ze v ni nedochdzi k témér zadnym srazkam. Z toho vyplyva, ze mechanismy

k vytvoreni lokalni termodynamické rovnovahy jsou zde velmi oslabeny.

2.5.2 Situace ve vzdalené koroné

Zajimava je situace ¢édstic pochazejici ze Slunce ve velké vzdélenosti od néj (napii-
klad u Zemé), které tvoii tzv. slunecni vitr. Kromé zmén rychlosti, které zptusobilo
gravitacni a magnetické pole Slunce, by se u ¢éastic méla projevit i ndhodna tepelnéd
rychlost, kterou ziskaly na sluneénim povrchu nebo pii kolizich v koréné. Pouze dojde
k rozdéleni ¢astic podle sméru jejich chaotické rychlosti. Z toho vyplyva, ze tady
u Zemé detekujeme slunecni castice pouze s jednim smérem, ale ruznou velikosti
rychlosti. Muzou mit tedy teoreticky Maxwellovo rozlozeni velikosti rychlosti ([2.8)),
ale témér urcité nemaji Gaussovo rozlozeni rychlosti , a tim padem neni mozné
mluvit o rovnovazném stavu ¢i o teploté sluneéniho vétru (podle termodynamické
definice teploty). Céstice, které se rozpinajf do prostoru a piestavaji na sebe ptisobit,

nemuzou mit Gaussovo rozlozeni ¢éstic.
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Navic je mozné predpokladat tézko popsatelny postupny prechod od rovnovaz-
ného stavu (z vnitinich ¢asti Slunce), kde jsou vechny sméry rychlosti témeét rov-
nocenné, az po slunecni vitr, kde je pouze jeden smeér rychlosti.

2.5.3 Zamrzla teplota

Ptes vSechny problémy s definici teploty je mozné urcit tzv. zamrzlou (freezing
in) teplotu sluneéniho vétru, protoze slunecni vitr obsahuje ionty, z jejichz poméru
je mozné urcit teplotu. Je to vSak teplota, jak napovida nazev, kterda se uz nijak
nevyviji a ma vypovidajici hodnotu hlavné o podminkéch blizko Slunce, kde dané

ionty vznikly.

2.5.4 Alternativni distribuce ¢astic

Zatim jsme poukazovali na naruseni rovnovazného stavu pouze prostorovym rozpi-
nanim. Otéazkou je, jestli silné magnetické pole a pripadné dalsi efekty ve slunecni
atmosféfe nemuzou také zavinit nerovnovazny stav. Nékteré clanky [32,33] se snazi
popsat oblasti, kde jesté jsou sméry rychlosti rovnocenné, ale jejich distribuce uz
nemd tvar Gaussovy funkce. Na to pouzivaji tzv. k-distribuce, ktera se na prvni
pohled podobd Gaussové kiivce, ale klesd pomaleji, tudiz obsahuje vice ¢astic s
velkou energii. Tohle rozsiteni ma také vyhodu, ze limitnim pripadem x-distribuce
je klasické Gaussovo rozlozeni, takze je schopné popsat i rozlozeni rovnovazného

stavu.
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3 FYZIKA SLUNCE

3.1 Radiometrie

Nejdiive si musime nadefinovat veli¢iny pro kvantitativni popis elektromagnetického
zafeni. K tomu nam poslouzi radiometrie, ktera pouziva absolutni veliciny jako ener-
gie a vykon, zatimco fotometrie, ktera studuje obdobné veli¢iny z hlediska pusobeni
na lidské oko. Zde budeme tesit pouze radiometrické velic¢iny. Jejich ¢eské nazvoslovi
zavedeme podle (Mechlova, [49], s. 402):

Tab. 3.1: Radiometrické velic¢iny

Velicina anglicky alter. ndzev  Jednotka
Z&ariva energie E radiant energy - J
Zarivy vykon P radiant power tok W= Js!

Hustota zafr. toku I irradiance, flux density tok, intenzita Wm—?2
Zate I radiance intenzita ~ Wm2sr™!
Zarivost J radiant intensity - Wer—?

7 alternativnich nazvu je patrné, ze ceské pojme-
novani neni bohuzel sjednocené a nazvy jako tok a in-
tenzita se pouziva pro vice ruznych veli¢in. Zejména
slovo intenzita se v astrofyzice s oblibou pouzivand
pro zafi (Fyzika sluneéni soustavy, [37], s. 137),

zatimco v jinych odvétvich ma vétsinou vyznam hus-

toty zarivého toku. V této praci budeme vzdy pra-
covat s nazvy uvedenymi prvnim sloupci. |

Obr. 3.1: Zare I je vztazend
3.1.1 Zare pouze k jednomu sméru [37].

VVVVVV

zare I, kterou si definujeme takto:

B d2P
~ cos¥dQdS
kde ¥ je odchylka kolmice na plochu detektoru od sméru zéfeni (viz Obr. , S je

plocha detektoru a €2 je pozorovaci prostorovy thel.

[Wm2sr'], (3.1)

Specidlni vlastnosti takto nadefinované veli¢iny je nezavislost na vzdéalenosti diky
prostorovému hlu v definici. Kdyz naptiklad budeme mérit zari néjakého bodu na

zarivém povrchu, pro ruzné vzdélenosti vyjde stejné.
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Neformalné si to lze vysvétlit tak, ze kdyz pii pozorovani s malym pozorovacim
uhlem budeme tesit zareni od dvou ruznych prufezu pozorovaciho kuzelu, z nichz
jeden je 2x déle nez ten prvni, tak hustotu zarivého toku vzdalenéjsiho je sice kvuli
vzdélenosti 4x slabsi (tzv. zdkon prevrdcenych ¢tvercu), ale na druhou stranu mé
4x vétsi plochu. Ve vysledku se dané efekty vyrusi a kazdy prurez bude mit stejnou

Z4T1.

3.1.2 Spektralni veliciny

Veliciny z tabulky se nazyvaji integralni a ke kazdé z nich lze jesté nadefinovat
tzv. spektralni veliciny, které jsou vztazené pouze k jedné vinové délce, napiiklad:
dl

_ -3.—1
L\_d/\ [Wm™sr™ ], (3.2)

kde I, je tzv. spektralni zare. Stejné tak se definuje spektralni hustota toku F).
Jednotka, kterou jsme uvedli u spektralni zate, je trochu neptehledné, protoze

kombinuje rozmeéry plochy a vlnovou délku dohromady, a proto se obcas pouziva

[Wm~2sr'nm™!], kde je dany rozdil vice vidét a navic je vztazend k nanometrum,

takze pri praci s viditelnym svétlem vychéazeji ,,rozumnéjsi“ hodnoty.

3.2 Slunce

Pfipomeneme si vrstvy Slunce (Obr. a
nékteré jeho vlastnosti[ [39]].
e Jadro - termojadernd reakce.
e Vrstva v zafivé rovnovaze - energie se
Siti hlavné zarenim.
e Tachoklina
e Konvektivni zéna - energie se Siti
prevazné proudénim.
e Fotosféra - slunec¢ni povrch.
e Chromosféra a jeji prechodova oblast
e Koréna
Termonuklearni reakce probiha pouze v
jadte, jehoz prumér je ptiblizné ctytikrat
mensi nez prumeér Slunce. Vzniklym fo-

tonum trvd 100 tisic let nez se dostanou

k povrchu Slunce. Koneéna cesta mezi fo-
tosférou a Zemi trva priblizné 8 minut. Ne- Obr. 3.2: Sluneén{ vrstvy, poméry

utrina ze sttedu na povrch putuji 2 sekundy. odpovidaji skuteénosti [38].
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Intenzivni magnetické pole vznika nejspis v tachokliné a konvektivni zéné. Pres-
ny mechanismus vsSak neni zatim znam. Magnetické pole je zodpovédné za témeér
vSechny nehomogenni struktury viditelné na slune¢nim povrchu a v jeho atmosfére.

Fotosféra je tenka vrstva (fddové stovky kilometru), kterd emituje 99% slunecni-
ho zatreni. Je to nejvyssi vrstva, kterd je nepruhledna pro elektromagnetické zareni,
a proto se ¢asto nazyva povrchem Slunce.

Hustota plazmatu se v riznych vrstvach velmi méni. V jadru se predpoklada 150
g-em™3 (asi 11x hustsi nez rtut), ve fotosféfe uz pouze cca 1077 g-em ™3, coz ¢ini 107
¢astic-em ™3, To je 200x méné nez vzduch na Zemi, tudiz by to bylo povazovano za
hrubé vakuum. Bézné hustoty v koréné jsou jesté o 10 fadu mensi, takze by na Zemi
byly klasifikovéany jako ultra vysoké vakuum (viz kap. . Hustota vesmirného
prostoru je viak jesté o mnoho fadi mensi, piiblizné 1 ¢dstice-m 3.

Slunce je kulaté, a to az s prekvapivou presnosti. Soucasna méreni ukazuji zplosteé-
ni pouze nékolik desitek kilometru. To je dano tim, ze v pripadé Slunce je dostredivé
zrychleni na povrchu 10 milionkrat slabsi nez gravitaéni. Méteni poloméru vsak
narazi na problémy s presnou definici povrchu Slunce, coz souvisi s tim, ze pfi
ruznych vinovych délkach vychézi ruzné poloméry. Tato zavislost jesté neni zcela
objasnéna [6].

7 méteni sondy SOHO se prokazalo, ze polomér Slunce se v ¢ase témeér neméni
. Maximalni kratkodobé zmény tthlového poloméru Slunce byly vzdy mensi nez
0,023”. Zdanlivy dhlovy polomér Slunce se pohybuje okolo 0,5°, takze zmény byly

v tadu sto tisicin poloméru Slunce.

25

Sluneéni zafeni

Zafeni absolutné ¢erného télesa

Zafeni u mofské hladiny
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Obr. 3.3: Vliv zemské atmosféry na spektrum Slunce. Vlnova délka 370-470 nm je
dulezitd pro méteni teploty, prevzaté z ||
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3.2.1 Spektrum Slunce

Diilezita vlastnost Slunce je jeho spektrum (Obr. . Jeho tvar priblizné pripomind
zateni cerného télesa o teploté 5 800 K, které nejvice zaii ve viditelné ¢asti spektra.
Navic v8ak slunecni spektrum obsahuje desitky tisic absorpénich ¢ar (tzv. Fraunho-
ferovy ¢éry), které jsou zpusobeny absorpci ruznych prvku ve fotosfére (piipadné
i ve vyssich ¢dstech sluneéni atmosféry). Proto je také mozné pomoci téchto car
castecné urcit chemické slozeni Slunce.

Meérteni spektra ze Zemé je komplikované zemskou atmosférou. Voda, kyslik, ozén
a par dalsich prvka v atmosfére pohlcuji velkou ¢ast sluneéniho zareni, zejména
nékteré konkrétni vinové délky. V piipadé, ze atmosféra nepohlti vSechno zareni dané
vinové délky, je mozné slune¢ni spektrum z pozemniho méreni dopoéitat (pii znalosti
chovani atmosféry). Tento postup vyuzil R. L. Kurucz se spektrem namérenym
pomoci McMath-Piercova solarniho teleskopu v Narodni observatori Kitt Peak v
Arizoné (Obr. . Spektrum, které ziskal, je volné ke stazeni [41].

3951 395.2 395.3 3954 3955 395.6 385.7 395.8 3959 396
VlInova délka [nm]

Obr. 3.4: Dulezita ¢ast spektra pro méfeni teploty a jeho detail. Spektrum zpracoval
R. L. Kurucz.

Pro svoji metodu méfeni teploty se rozhodl L. Cram (a nésledné to prevzal i N.
Reginald) pouzit spektrum mezi 370 nm a 470 nm. Jak je patrné z (Obr. 3.3), tyto
vlnové délky nejsou ovlivnéné atmosférou tak moc jako jiné ¢asti spektra. Navic dal
prednost kratsim vinovym délkam, coz oduvodnil mensi citlivosti spektra na teplotu.
V této praci se pridrzime jeho rozhodnuti a budeme se zabyvat pouze touto c¢asti
spektra (prvni graf na Obr. .

Absorpéni ¢ary je mozné dohledat v rozsahlych online databazich, napriklad dveé
siroké cary pro 393 a 397 nm, jejiz vetsi priblizeni 1ze nalézt v grafech, jsou zavinény
dvojndsobné ionizovanym vépnikem [42]. Jak je vidét z posledniho grafu na Obr. [3.4]

pro kazdy nanometrovy interval vinové délky jsou ve spektru desitky absorpcnich
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car. Nasteésti jsou velmi detailné proméiené, takze nehrozi jejichz podvzorkovani. Na

kazdy jeden nanometr vlnové délky je totiz pfiblizné tisic zméfenych hodnot.

1.4

——aq, z 1. modelu
1.2 #—0,,z2 modelu| -
9,z 2. modelu

1} )(K'-. -

0.8 |

0.6 |

0.4} J
0.2}

(1] =

Limb-darkening koeficien q, []

D21

0.4 L L L il L
200 300 400 500 600 700 800D

Vinova délka [nm]

Obr. 3.5: Limb-darkening koeficienty ze dvou ruznych modeli, hodnoty jsou udany
jen pro nékolik vinovych délek , zbylé hodnoty se ziskévaji linedrni interpolaci.

3.2.2 Uhlova zavislost slunec¢ni zare

Slune¢ni povrch nevyzaruje do vSech uhlu stejné. V piipadé, ze by se choval jako
tzv. idedlni Lambertovsky zafic, zare by zavisela ¢isté na kosinu z ihlu od kolmice
(. Tato zavislost plyne z geometrickych duvodu a nazyva se Lambertuv kosinovy

vvvvvv

sluneéni zafi muzeme pouzit tento jednoduchy model:

I
— =1—q\+ grcosC, (3.3)
Iy

kde Iy je zafe v kolmém sméru na povrch, ¢, je tzv. limb-darkening koeficient jenz
je zavisly na vlnové délce. Pro hodnotu ¢, = 1 dostaneme jednoduchou zavislost
na cos (. Svételny zdroj, ktery by zaril prevazné pitimym smérem, by meél ¢, > 1.
Slunce naopak ma pro vétsinu vinovych délek ¢y < 1, tudiz i v limitnim ptipadé 90°
maé zari (1 — q)Iy. To je nejspis zpusobeno slozitosti zafivého povrchu, jeho ¢astecna
pruhlednost a fraktalni charakter.

Piedstaveny model pouzil N. Reginald ve své teorii. V Astrophysical Quantities

z roku 1973 je tento model predstaven jako méné piesny, a dokonce v novéjsim
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vydéni pojmenovaném Allen’s Astrophysical Quantities z 1999 [44] tento model zcela
chybi. Jako presnéjsi model je nabizen tento:

1 2
- 1 —qix + qiacos ¢ — gax + gar cos™ C, (3.4)
kde navic je pridany druhy koeficient urcujici zavislost s druhou mocninou kosinu.

Hodnoty koeficientu pro ruzné vinové délky se hodné lisi (Obr. . Krivky jsou
proméiené jen v nékterych bodech a ve zbylych mistech je tfeba provést linedrni
interpolaci. Touto cestou se vydava ve svém ¢lanku L. Cram i N. Reginald [12],
ktefi cerpaji tyto koeficienty ze stejného zdroje, jaky je pouzit v grafu. Body v okolo
400 nm pusobi lehce zvlastné a je otazkou, jestli nejsou zpusobeny néjakou chybou
meéreni.

Vliv obou modelu a vlnové délky je srovndn v Obr. 3.6 Je zde zobrazen idedln{
zaric, oba modely pro 370 nm a zjednoduseny model pro 380 nm. Protoze koeficient
g2x z druhého modelu je v okoli 400 nm velmi maly, muzeme bez vétsich problému
pouzivat zjednoduseny model. Ani vysledny vliv vlnové délky neni velky i presto,

ze jsme vybrali misto, kde se limb-darkening vyrazné méni.

1. model - 370 nm
1. model - 380 nm
2. model - 370 nm
ldedlni zafic

60
G0

Povrch Slunce

Obr. 3.6: Vyzatovani Slunce do ruznych thla podle volby modelu.

Zari Iy je mozné vyjadiit z hustoty zarivého toku F' (celkového vykonu dopa-
dajictho na m?) zméfeného ze Zemé. U prvniho modelu (3.3) je vzorec odvozen v
¢lanku (Inhester [45]):

F = <%)27r (1-¢q/3)I, [Wm?, (3.5)

kde R je polomér Slunce a D je vzdélenost mezi zemi a Sluncem pti métfeni hustoty

zarivého toku. Vétsina méreni je vSak prepocitany na vzdalenost presné 1 AU.
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3.3 kordna

Nyni si shrneme nejdulezitéjsi informace o koréné (vice v Golub, [47]). Zateni, pti-
chézejici z korény, muzeme rozdélit na nékolik typu podle zpusobu vzniku:

e K-koréna - kontinualni

e E-kordéna - emisni

e F-kordna - Fraunhoferova

e T-koréna - termalni

Tato prace se zabyva hlavné K-korénou, ktera vznika Thomsonovym rozptylem
sluneéniho zéfeni na volnych elektronech. Jak je patrné z Obr. [3.7], blizko slune¢niho
povrchu je dominantni. Od ostatnich slozek korony se odlisuje velmi vyhlazenym
spektrem (puvod jejtho ndzvu) bez jakychkoliv absorpénich ¢ar. Toto vyhlazeni je
zpusobené Dopplerovym efektem pti rozptylu na ndhodné se pohybujicich elektro-
nech (viz 5. kapitola). Zateni je také silné polarizované na rozdil od svého zdroje -
slune¢niho svétla [46].

disk 0 TTm-- -__ Typical desert sky

Sky during totality

log (relative intensity) |photosphere=1]

K(max.)

E (variable)
K (min.}

I | ] ] 1 1
S 1 L5 2 25 3 35 4

Distance (solar radii from center of Sun)

Obr. 3.7: Srovnani jednotlivych slozek zareni korény. Zareni F-korény zacne domi-
novat az pro vétsi vzdalenosti od sttedu Slunce. E-koréna je piilis zavisla na vinové

délce, nez aby bylo tohle srovnéni relevantni. Pievzato z [47].

Zcela odlisna je E-koréna. Jejim zdrojem jsou excitované prvky v koréné. Prave
sem patii dlouho nevysvétlené zareni mnohonasobné ionizovaného zeleza, pomoci
kterého se poprvé zjistila pritomnost velmi energetickych céstic v koroné. Pii méreni

lze tuto slozku od K-korény snadno odlisit. Zaprvé zaii pouze na nékterych vinovych
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délkach, takze ve spektru tvofi ostrda maxima. Zadruhé jsou dnes tyto vinové délky
katalogizovany a pro méfeni teploty z K-korény je mozné vybrat takovou ¢ast bez
vlivu E-korény.

F-koréona vznika rozptylem na prachovych ¢asticich v koréné. Na rozdil od K-
korény jsou v ni jesté rozeznatelné sluneéni absorpéni ¢éry (Fraunhoferovy - puvod
nazvu). V oblasti blizko Slunce je o jeden az dva fady slabsi nez K-koréna (Obr.
, a proto ji L. Cram i N. Reginald ve své teorii zanedbavaji. Je vSak otazkou,
jestli pro presné méreni, o které se N. Reginald snazi, nemélo smysl vliv F-korény
vice zvazit a pripadné odecist od celkového zateni. Tato problematika vSak presahuje
rozsah této prace a my se vydame stejnou cestou jako predlohové ¢lanky.

Nakonec existuje jesté T-kordna, kterda vznika tepelnym zafenim prachovych
¢éstic a je podle (Golub, [47]) velmi slabd a zcela zanedbatelnd pro praci s ostatnimi

slozkami kordny.

3.3.1 Hustota elektronu v koroné

Pro urceni zare K-korény, kterému se budeme vénovat v dalsi kapitole, je dilezité
znat hustotu volnych elektront v ruznych mistech kordony. Nejjednodussi pristup
je predpokladat tzv. symetrickou korénu, kde hustota zavisi pouze na vzdalenosti
od stfedu Slunce a nezavisi na case. Jak poukazuje N. Reginald v ¢ldnku |14], tato
zavislost sice je popsana v fadé c¢lankt, ale pokazdé vychazi jinak. Tyto nepfesnosti
jsou nejspis zpusobeny zavislosti hustoty na mnoha faktorech, zejména na obdobi
sluneéniho cyklu a misté okolo korony, ze které méreni vychazi.

Prekvapivé vsak N. Reginald ve vyse citovaném clanku ukézal, Ze jeho metoda
na méreni teploty neni piilis ovlivnéna hustotou elektronu, a proto nehraje zadnou
roli jaky vzorec pouzije. Nakonec se rozhodl pouzit jeden z nejstarsich vzorcu, ktery

odvodil S. Baumbach 1937 z deseti ruznych zatméni Slunce:
0,036 1,55 2,99
8 ) ) ) -3
ne = 10 (Rg5 + " + Réﬁ) [em™]. (3.6)
Ze zavislosti (Obr. je patrné, ze ve vzdalenosti do 2 poloméra Slunce klesd

hustota pfiblizné s 6. mocninou. Od 4. poloméru klesa s 1,5. mocninou. V této praci

budeme taktéz pouzivat tuto zavislost.

Jenom poznamenejme, ze v pripadé, Ze by se prece jen prokazal aspon maly vliv
hustoty elektronu na danou metodu, je zde rada zpusobu, jak tento vstupni tdaj
vylepsit. Napiiklad by se mohla vzit prumérna hustota, kterd by uz meéla v sobé
zapocitanou fazi slunec¢niho cyklu, ve které se pti méreni Slunce nachazi, a také by

bylo mozné vzit v potaz misto méreni (napt. jestli rovnikova nebo poldrni oblast).
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Obr. 3.8: Hustota volnych elektronu podle S. Baumbacha a jednotlivé ¢ésti vzorce

slouzici pro srovnani rychlosti poklesu ktivky:.

Posledni moznosti je kromé méteni teploty zmétit v daném okamziku i hustotu, a

tim zpfesnit vysledek.

3.4 Thomsonuv rozptyl

K-koréna je viditelna diky rozptylu fotonu na volnych elektronech, které se v ni
vyskytuji. K presnému popisu této interakce je nutné vyuzit kvantovou elektrody-
namiku. Avsak prekvapivé vzorec pro rozptyl, ktery se pro popis korény pouziva, je
mozné odvodit i v klasické fyzice, i kdyz to vyzaduje zavést fadu spornych pojmu
kdy nebyla zndma ani vnitini struktura atomu, a proto netusil, na jakych ¢asticich
rozptyl probiha. Pro zajimavost zde uvedeme nékteré myslenky klasického odvozeni,
ale nakonec vyjdeme z obecnéjsitho vzorce odvozeném za pomoci kvantové fyziky:.

Elektron si muzeme predstavit jako oscilator, ktery je rozkmitan prijatym zéare-
nim ve sméru své polarizace (Obr. . Dany oscilator nasledné vyzaruje do ruznych
smeért, avsak amplituda zareni je zavisld na prumétu sméru kmitani do dané osy. Na
Obr. [3.9|je zobrazena rovina rozptylu. Pokud je zafeni polarizované v této roviné, tak
amplituda rozptyleného zafeni bude imérna k (— cos f) a intenzita (zére) bude tedy
imérnd cos? . Zatimco zafeni polarizované kolmo na rozptylovou rovinu nebude
uhlem 6 vubec ovlivnéno.

Také konstanta umérnosti lze vypocitat z klasickych ptestav a vyjde pro obé

polarizace stejné:
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2

1 2
r? = (6—) =3,97-107%m?, (3.7)

2 \ 4dregme?

kde e je nédboj ¢édstice (v nasem piipadé elektronu), €y je permitivita vakua, m je
hmotnost castice, ¢ je rychlost svétla a r, = 2,8 fm je tzv. klasicky polomér elektronu.
Ten je mozné odvodit z predstav, ze elektron je koule s elementarnim nabojem
rozmisténém na povrchu a elektrostaticka energie dané koule je rovna klidové energii
elektronu podle vzorce E = mc?.

Nepolarizované svétlo muzeme popsat jako zareni, jehoz polovina je polarizovana
v roviné rozptylu a polovina je na ni kolmé. Vysledna zafe bude souc¢tem obou
zavislosti. Takze tzv. diferencidlni ucinny prurez Thomsonova rozptylu dor/dS2,

ktery urc¢uje mnozstvi rozptyleného zareni do daného ihlu, muzeme popsat takto:

dop  r2(1+ cos®6)
aQ 2 ‘

V ptipadé, ze chceme spocitat celkové mnozstvi rozptyleného zareni, musime

(3.8)

integrovat pres vSechny uhly. Tim dostdvame tzv. Thomsonuv celkovy Uéinny prufez:

T 2’
2
o = % / / (cos20 + 1) sin 0dipdd = 8?7%3. (3.9)
0 0

Je nutné zduraznit, ze zavedené velic¢iny jsou pouhou aproximaci slozitého svéta
kvantové fyziky, na které se shodou okolnosti prislo jesté pred tim, nez se objevila
tato teorie. Hlubsi popis rozptylu v roce 1929 provedli O. Klein a Y. Nishina [28]/48].
Pomoci kvantové elektrodynamiky odvodili vzorec (ktery nese jejich jména) pro

diferencidlni prurez rozptylu fotonu na nabité ¢éstice:

do re (AN /A N,
dﬁ—;(y) (y‘Fx—Sln 9), (3.10)

kde A je vlnova délka prijatého svétla a A rozptyleného. Jejich rozdil zavisi na 1ihlu

0 a lze spocitat znamym vzorcem pro Comptonuv jev:

h

MeC

N —\=

(1 —cos®). (3.11)

Maximélni hodnota rozdilu je 2,4 pm, coz zpusobi zcela zanedbatelny posun pro
vlnové délky ve stovkach nanometrech, se kterymi pracujeme v nasi teorii. Prave v
piipadé dlouhych vlnovych délek plati A/\ = 1 a jednoduchou tipravou dostaneme
7€ VZorce vyraz pro Thomsonuv rozptyl odvozeny v predchozi ¢asti. Diky tomu
muzeme Tict, ze Thomsonuv rozptyl je limitnim piipadem Comptonova rozptylu pro

velké vinové délky. Klein-Nishinuv vzorec muze mit vyznam pii praci s Rentgenovym
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svétlem nebo s gama zarenim, ale v pripadé zareni s vinovou délkou podobnou

viditelnému svétlu nam postacéi Thomsonuv rozptyl.

"radial” component of
electron motion

"radial" component of

o - i Scattering Volume
incident electric field

e
"radial” component of
scattered electric field

Y
v Observer

Obr. 3.9: Thomsonuv rozptyl popsany klasickou fyzikou. Na obrazku vidime rovinu
rozptylu zareni a utlum amplitudy kvuli rozptylu do rozptyleného sméru. Prevztato
z [50].

3.5 Doppleriv jev

Volné elektrony v koréné se pohybuji, a proto pii rozptylu na nich dochézi k Dop-
plerové jevu. Pfi rozptylu je foton s vinovou délkou A pohlcen elektronem. V jeho
soufadné soustavé ma vsak fonon vinovou délku \.. Nasledné elektron vyzaii foton
néjakym smérem, ktery bude mit v souradné soustavé spojené se Sluncem vlnovou
délku A.
Doppleruv jev v piipadé pohybu pozorovatele (v nasem piipadé elektronu) zmeéni
vinovou délku podle vzorce:
Ao = 2N, (3.12)
Uy,
kde v, rychlost vlnéni (v nasem piipadé rychlost svétla c) a v, je rychlost pozorovatele

(elektronu). Doppleruv jev piipadé pohybu zdroje (v nasem piipadé zase elektron)

je popsan podobnym vzorcem:

Ae. (3.13)

Uy — Ve
V pripadé, ze elektron pohybuje jinym smérem nez pohlceny resp. rozptyleného

foton, je nutné zapocitat pouze slozku rychlosti v daném sméru, kterou ziskame
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skaldrnim soucinem s jednotkovym vektorem k', ktery mé smér pohlceného fo-
tonu resp. k, ktery ma smér rozptyleného fotonu. Kdyz nahradime v rovnicich v,
skalarnimi souciny, v, rychlosti svétla ¢, z (3.13)) vyjadiime A, a dosadime do (3.13)),
dostaneme:

c—v.-k c—v.-k

A= N. (3.14)

C C

V kap. ﬂ jsme zavedli popis ¢astic (v nasem piipadé elektronu) pomoci funkce
f, kterd urcuje hustotu a rozlozeni hybnosti (pripadné rychlosti) ¢astic. Zaméime
se na pripad, kdy je hustota elektronu a jejich rozlozeni rychlosti na sobé nezavislé
tudiz jejich stav muzeme popsat:

f = Ne,R fR,va (315)

kde ne g je hustota volnych elektronu a fr je rozlozeni rychlosti v bodé R.
V ptipadé, ze nas zajima hustota elektront, které maji takovou rychlost, ze

sluneéni zafeni N zméni na A\, muzeme ji vypocitat vztahem:

o= [ [ [ (r-20]-p-20ev] ) @0

—00 —00 —O0

kde 6() je tzv. d-distribuce, ve které se nachdzi vyzaz rovnajici se nule pouze kdyz
plati rovnici (3.14). Pomoci toho nam J-distribuce ,vyfiltruje“ pouze elektrony s

vhodnou rychlosti. Vice d-distribuce a jeji vlastnosti tieba v (Komrska, [51]).
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4 VYPOCET ZARE K-KORONY

V této kapitole je predstaven teoreticky vypocet zafe I vznikajici v K-koréné. Cést
teorie vychézi ze ¢lanku (Cram, [19]), avSak na rozdil od puvodniho ¢lanku jsou zde
navic dukladnéjsi odvozeni nékterych vztahu, ptipadné doplnény odkazy na odvozeni
v literature. Rovnéz jsou pridany upozornéni na nékteré provedené aproximace, které
muzou byt cilem dalsich diskuzi. Navic jsou upraveny nékteré obrazky a preznacené
nékteré veliciny za ucelem veétsi srozumitelnosti. A nakonec zavéreény vypocet in-
tegralu v podkapitole [4.7| a jeho analyza je vlastnim dilem autora diplomové prace.

Po vzoru prace (Inhester, [45]) je kladeny velky duraz na rozmér jednotlivych
veli¢in. Proto je u vétsiny rovnic na konci v hranatych zavorkach pridany rozmér

vypoctené veliciny.

4.1 Princip vypoctu

Predpokladejme, Ze pii pozorovani K-korény detekujeme fotony, které vyzaril slu-
necni povrch a byly presné jednou rozptyleny na volnych elektronech ve sluneéni
koréné. Déle predpokladejme, ze foton se na obou tsecich pohyboval piimocare.

Vypocet je zalozeny na myslence, Ze pii pozorovani jednoho mista na obloze
detekujeme zareni, které vznikalo v ruznych mistech korény. Proto musime vliv
v8ech téchto mist zapocitat a secist jejich prispévky k vysledné zari (prvni integrace).
Déle je potieba vytesit vznik zareni korony, takze urcit kolik slune¢niho svétla se v
néjakém misté korény rozptyli smérem k pozorovateli. Samotné slunecni zareni do
kazdého mista korény prichazi od ruznych ¢asti sluneéniho povrchu. Proto je tieba
zapocitat kazdé misto sluneéniho povrchu (druhd integrace) s ohledem na tihlovou
zavislost sluneéni zare. Nejdiiv se tedy spocitd, kolik pfispéje obecny bod na Slunci
S k zareni, které se rozptylilo v bodé R smérem k pozorovateli (viz obr. a pak se
nasledné provede integrace pres povrch Slunce a pres pozorovanou oblast v koréné.
Tento postup je dale detailné vysvétlen a jsou odvozeny vztahy, ke kterym vede.

Vypocet predpoklada znalost nékolika vlastnosti Slunce a korény, které slouzi,
jako vstupni data:

e hustota slunecniho toku F’,

e Zavislost zafe slunecniho povrchu na thlu vyzéareni,

e hustota volnych elektronu v koréné.

Na druhou stranu nejsou nutné zadné dalsi predpoklady jako je naptiklad kulové
symetricky tvar korony a podobné.

Celou teorii provazi rada geometrickych vztahtu. Pro prehlednost jsou pii od-

vozovani fyzikalnich vztahu nejprve pouzity takové thly a veliciny, které nejlépe
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vystihuji dané zavislosti, a teprve v podkapitole jsou odvozeny a vysvétleny ge-
ometrické vztahy mezi nimi. Ty jsou pak nasledné vyuzity pro vypocitani vzniklych
integralu.

4.2 Pozorovaci poloprimka

Veli¢ina zafe I ma jednotku [Wm=2sr~!], takZe ji vztahujeme nejen k jednomu bodu
detektoru, ale také k pouze jednomu konkrétnimu sméru. To znamenad, ze nemusime
fesit prostorovy uhel objektu, ktery pozorujeme, ale sta¢i nam pomoci mista a sméru
pozorovani urcit polopiimku, kterou budeme nazyvat pozorovaci polopiimka. Ta
nam zcela urc¢uje oblast, kterd ndm muze primo prispét k vysledné zari. V pripadé,
ze nehraje roli misto pozorovatele, budeme mluvit o piimce pozorovani, na které
polopiimka lezi. (V anglictiné pouzivaji Reginald a Davila ve svych ¢ldncich pojem
light of sight.)

Pozorovaci polopiimku je mozné urcit bodem pozorovani P a dvéma thly uréuji-
cimi smér pohledu, popiipadé jinymi parametry. V rdmci teorie pro nas vsak bude
vétsinou podstatna pouze p vzdéalenost polopiimky od stiedu Slunce definovana jako

vzdalenost nejblizsitho bodu piimky pozorovani a stfedu Slunce (viz obr. .

4.2.1 Integral podél poloprimky pozorovani

Koréna je velmi fidké prostiedi, které je mozné povazovat za pruhledné, je dokdzano
pozdéji v kap. [£.3.3] Za tohoto predpokladu muzeme vypocitat celkovou zaii I
sectenim ptispévki od kazdého z bodu na pozorovaci polopiimece:
oo
I= / Irdl  [Wm 2sr'], (4.1)
P
kde P je poloha pozorovatele, R je obecny bod na poloptimce pozorovani a Iy je
prispévek k zaii od kazdého bodu na pozorovaci polopiimce.
I se rozmérove lisi od zdfe, protoze je vztazeny na objem (m~3). U téchto
prispévku nemusime fesit vzdalenost od pozorovatele, protoze ta nehraje u pozoro-

vané zare vztazené k prostorovému thlu (sr™!) zaddnou roli (viz kap. 3.1)).

4.3 Rozptyl v bodé R

4.3.1 Geometrie rozptylu

Zaved'me si popis geometrie rozptylu, ktery je znézornén na obr. .
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Obr. 4.1: Geometrie rozptylu zareni. Na Slunci se stifedem v bodé O vznikne foton

v bodé S a je vyzadien smérem k' do bodu R. Zde dojde k rozptylu na elektronu

do sméru k déle k pozorovateli v bodé P, ktery je ve velké vzdalenosti od Slunce.
Presné zaveden{ Ghli a vzdélenosti je v kap. |4.3.1L(Obr. upraveny z [19])

O - stied Slunce,

S - obecny bod na povrchu Slunce,

R - obecny bod, kde dochazi k rozptylu fotonu na volnych elektronech,

P - misto pozorovatele (vétsinou Zemé),

k' - jednotkovy vektor uréujici smér od S do R, popsany tihly w a ¢,

w - uhel ORS,

@ - uhel, ktery spolu sviraji roviny ORS a ORZ,

Wmax - Maximalni thel w, pod kterym je jesté ,vidét“ povrch Slunce z bodu
R,

k - jednotkovy vektor smérujici z R k pozorovateli v bodé P,

0 - tzv. rozptylovy thel uréeny vektory k a k’. Casto bude potfeba jeho doplnék
do 180°.

Q - nejblizsi bod ke Slunci na pifimce pozorovani,

4.3.2 Celkovy tu€inny prurez

Déle si zavedeme veli¢iny na popis rozptylu. Ty jsou v souladu s élankem (Inhester

N

Kdyz foton projde néjakou c¢asti korony, existuje Sance na jeho rozptyleni. Tuto
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pravdépodobnost si ozna¢ime P,,,. V ptipadé zareni obsahujiciho velké mnozstvi
fotonu je toto ¢islo mozné interpretovat jako procentualni mnozstvi zareni, které se
rozptyli od své puvodni dréhy. Je ziejmé, ze P,,, je bezrozmérné a bude zaviset na
tfech vécech. Zaprvé bude zaviset na délce [, kterou zareni urazi. Za druhé bude
zaviset na velikosti rozptylujici ¢astice, presnéji na jejim prutezu. V pripadé elek-
tronu nemd smysl mluvit o néjakém redlném prutezu, ale pouze o tzv. celkovém
ucinném prufezu o, ktery je prifazen interakci mezi nabitou c¢astici a fotonem. Na-
konec bude rozptyl zavisi na hustoté elektroni n.r v bodé R. Plati pro né tento
dulezity vztah:

dPo,
dl

takze pro vypocet P,,, je potfeba pres néjakou délku integrovat hustotu pravdépo-

= ONeR [m™1], (4.2)

dobnosti vyndsobenou konstantou s rozmérem m?2. Rovnost je zde docilena trochu
Jumeéle, a to pravé spravnou volbou ué¢inného prufezu. V pripadé Thomsonova
rozptylu, ktery zde budeme tesit (viz kap. , jde o tzv. Thomsonuv prufez ot a
Ize snadno spocitat (viz podkapitola [3.4)):

8 e’ . —29 2
or=— | —— ] =6,65-10""m", (4.3)

3 \4dmwegme?
kde e je nédboj ¢éstice (v nasem piipadé elektron), €, je permitivita vakua, m je

hmotnost ¢astice a ¢ je rychlost svétla.

4.3.3 Pomeér rozptyleného a nerozptyleného zareni

Nyni muzeme vypocitat, jaka ¢ast fotonu pti cesté od slunec¢niho povrchu k zemi

je rozptylena korénou. Tu si oznac¢ime P,.,p. Vyuzijeme pravé odvozeny vztah a

hustotu elektronu z kap.

P
Proyp = 07 / nerdl = 2,7-107°, (4.4)

Ro
Vychazi, ze na kazdy rozptyleny foton je 37 tisic nerozptylenych, takze opravdu

muzeme korénu povazovat za prihlednou.

4.3.4 Diferencialni Gicinny prurez

Ve vztahu (4.2) se ndm tedy podarilo vyjadiit pravdépodobnost rozptylu v bodé R.
Protoze vsak Thomsonuv rozptyl je zavisly na uhlu rozptylu 6, musime fesit tzv.
diferencidlni uc¢inny prutez dor/dS), ktery vyjadiuje mnozstvi zafe rozptylené do

konkrétniho uhlu. Takze kdyz potrebujeme zjistit, jakd cast zareni Il’%,k, prichazejici
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do bodu R z k' se rozptylila do sméru k, pouzijeme ve vzorci (4.2)) diferencidlni
prurez dor/dQ2 misto celkového prutrezu or:
do
Inw = d—QTn&RI{{’k, [Wm3sr2]. (4.5)
Vysledek jsme oznacili I a vyjadiuje piispévek k zaii I pochézejici z bodu
R a z rozptyleného zafeni ze sméru k' (proto mé k v indexu apostrof). V jednotce
veliciny mame netradiéné sr—2, protoze fesime zaien{ z jednoho konkrétnfho sméru
rozptylené do jiného sméru.
V kap. jsme odvodili vztah pro diferencidlni uc¢inny pruiez. Zde ho pouze

v e

vyjadiime pomoci or a zavedeme si funkci Q(6) pro strucnéjsi zapis:

dov _ 3 |
dQ_l67r

T (14 cos®0) = %O’TQ( ) [mPsrt). (4.6)

4.3.5 Vypocet rozptyleného zareni v bodé R

Nyni konecné muzeme vypocitat celkovy prispévek Ir k zari pochézejici z bodu R,
ktery jsme si zavedli ve vztahu (4.1)). Staci integrovat pres cely prostorovy thel, ve
kterém prichazi zareni do bodu R. Protoze zanedbame vsechny ostatni zdroje kromé

Slunce, muzeme napsat:

Wmax 27

d
IR B // %ne’R]{%’k/dQ - / /iUTQ<0)ne R-lllbL k/ sin wdwdgp =

= _ngeR / /Q If wd(cosw)dyp [Wm3sr™1]. (4.7)

COS Wmax

Uhel @ integrujeme pres celou kruznici a thel w pouze od nuly do wpay, protoze
tim je vymezen ihlovy rozmeér Slunce v bodé R. Ve vztahu za druhym rovnitkem se
nam objevil sinw, ktery ma vyznam Jakobidnu pro zde pouzité sférické souradnice.
Tento ¢len jsme navic v dalsim kroku odstranili za pomoci substituce integracni
proménné z w na cosw. Taky jsme mohli dit ner a dalsi konstanty pfed integral,
protoze nezavisi na sméru k'.

Jesté si muzeme povsimnout vyznamu zavedené indexové symboliky, kdyz jsme
z I »odstranili k' pomoci integrovani pies vSechny sméry vedouci ke zdroji
zéfeni. Ndsledné muzeme také vyuzit vztah [4.1] kde integraci pres vSechny body

na polopiimce pozorovani odstranime index R a dostaneme vyslednou zari I.
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4.4 Slunecni zare v bodé R

Nyni vytesime zafi Iy, kterd vznikd v bodé S na povrchu Slunce a je vyzdrena
smérem k' do bodu R. Budeme piedpoklddat, Ze kazdy bod na Slunci zaff stejné.
Tuto aproximaci zanedbavajici slune¢ni skvrny a podobné jevy si muzeme dovolit
diky tomu, ze ve vztahu integrujeme pies velkou ¢ast slunecni plochy a diky
tomu se nam ruzné nahodné nehomogenni struktury zprumeéruji a nebudou mit vliv.

Jak bylo vysvétleno v kap. , zéfe Slunce zdvisi na ihlu ¢ mezi smérem k' a
normalou k povrchu Slunce v bodé S (obr. [4.1)):

Iw=0—=q+qcosQ)I§  [m s, (4.8)

kde ¢ je prumérny limb-darkening koeficient pro rozsah vinovych délek, jejichz zare
se fesf a I je zdfe Slunce vyzdiend z bodu S smérem kolmym k povrchu.

Hodnotu I§ je mozné vyjadfit z hustoty zafivého toku F (viz vzorec (3.5))) a
pomoci néj prepsat vzorec do podoby:

, (D 21 1—qg+qcosC . 9 1
R,k’_<R_®> ;( 1= q/3 )F:A(C)F [m~2sr™]. (4.9)

Navic jsme zavedli A((), ktera slouzi ke zkracenému zapisu celé zavislosti. Vyslednou

z&i1 je tedy mozné spocitat dosazenim (4.9) a (4.6)) do (4.7).

4.4.1 Zavislost na vlnové délce

Komplikaci je, ze F' i q jsou zavislé na vlnové délce. Tudiz se nabizi dva pristupy.
Bud se spocitd kazd4 vinova délka zvlast, nebo se zvoli priimérna hodnota pro pozo-
rovanou oblast spektra. U prvniho zpusobu je navic nutné vytesit Doppleruv jev pti
rozptylu v koréné. Tento zpusob bude piedveden v dalsi kapitole[5] Ve zbylé ¢asti této
kapitoly naopak zvolime druhy zpusob, ktery muze vést na velmi presné vysledky pfi
spravném zvoleni intervalu pozorovanych vlnovych délek. Hlavnim tcelem je vSak

pochopeni jevu, které se promitnou i do vysledku vypoctu s vlnovymi délkami.

4.5 Vypocet polarizace

Nyni se vratme ke vztahu (4.5). Pouzijeme odligny diferencidlni Q¢inny prifez v
zavislosti na polarizaci. Nejdiive budeme fesit zafeni, které mé polarizaci kolmou
na rovinu PRS (ta je uréend vektory k a k). V této polarizaci je vztah (4.5)) nezavisly

na rozptylovém thlu 6:

‘[IJ%_,]C’ - m_WUTne’R]ﬁ’k/. (410)
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Stale pocitame, ze I}, ,, je zafe slunecniho nepolarizovaného zafeni.
Vztah pro polarizované zafeni rovnobézné s rovinou PRS mé navic cos? :

3
I = o= 08’ (O)ornenly - (4.11)

Je tieba si vSsak uvédomit, ze v [4.7] integrujeme pres ruzné uhly w a ¢, a
tim padem se nam natoceni roviny PRS méni a jednotlivé piispévky k polarizaci
nemuzeme jednoduse s¢itat. Musime zvolit libovolnou neménnou rovinu, v nasem
pripadé OPR, a vyftesit, kolik nam piispévek zare prida do polarizace kolmé na tuto
rovinu I3 ;, a kolik do rovnobézné Iy ;,. To vypocitame rotacni transformaci zate o
thel a, ktery sviraji roviny SPR a OPR (obr. . Nejdiive spocitame polarizaci
kolmou k OPR:

. 3 :
I =1 sin®a+ I cos® a = Too0Ten (cos® a + sin® awcos® 6+) I 5
) ) ) T ’ )

= ne7RQs(a,0)Iﬁ7k/. (412)

Néasledné pak vyjadiime polarizaci rovnobéznou s OPR:

It o = [L'{ €08 o+ Ig psin o = 1601 (cos® acos® 0 + sin® o) Iy
2l K ) /7T K
= nerQ°(a,0) I . (4.13)

Pouzité vztahy na zménu soutadnic je mozné najit tieba v (Liska, [52]). Ve
vztazich (4.12)) a (4.13]) jsme zavedli veliciny Q°(a,0) a QP(«,0). Ty muzeme vymeénit

za () ve vztahu (4.6]), a tim dostaneme vypocet zare pro jednotlivé polarizace.

4.6 (Geometrické vztahy

Posledni ¢asti vypoctu je vyjadrit geometrické vztahy mezi jednotlivymi 1hly a
délkami. Ty muzeme rozdeélit do ti{ skupin. Prvni skupina jsou parametry métent,
v tomto piipadé parametry urcujici polopfimku pozorovani a zejména vzdalenost
poloptimky od stiedu Slunce p. Druhou skupinou jsou integra¢ni proménné [, w a
©, které zmizi po integraci. Tteti skupina jsou proménné, které musime prevést na
vysSe jmenované pomoci geometrickych vztahu.

Nejdiive si zavedeme soutadnici [ presnéji. Jeji pocatek umistime do bodu Q a
kladnou ¢ast osy ddme smérem od pozorovatele, takze vzdalenost RQ je |I| (obr.
7).

V pripadé, Ze w je rovna wpay, je primka RS tecnou k povrchu Slunce a thel

PSO je pravy. Z toho snadno vypocitame wyax:
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Obr. 4.2: Doplnéni obrazku geometrie rozptylu o veli¢iny nutné k vypoctu geome-
trickych vztahu a polarizace. Je zde doplnéna pomocné sféra okolo bodu R pro
vypocet tthlu mezi pfimkami RP, RO a RS. Navic zde je ihel o mezi rovinami OPR
a PRS, pomocny tthel ORQ nazvany y, vzdalenost [ mezi RQ a vzdalenost R od

sttedu Slunce nazvand r. (Obr. upraveny z [19])

: Rg Rq
SIN Wipax = = ﬁ’ (4.14)
kde r je vzdalenost bodu R od stfedu Slunce a vypocita se jednoduse pomoci Py-
thagorovy véty.
Uhel ¢ vypocitame z trojihelniku ORS pomoci sinové véty:

sin( = RLQSinw. (4.15)

Vsimneme si, ze thel ¢ nezavisi na ¢. To se muze hodit pti zjednodusovani integralu.
Nyni se pustime do vypoc¢tu thlu 6 a a, kde bude tteba vyuzit sférickou geometrii.
Odvozeni pouzitych vztahu lze najit tteba v [53]. Nejdiive si vypocitdme pomocny

uhel x z pravothlého trojihelniku OPR:
tan x = § (4.16)

Pomoci sférické kosinové véty muzeme vypocitat uhel 6:

cos (m — 6) = — cosf = cosw cos x + sinwsin x sin ¢. (4.17)
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Uhel o je rovnéz mozné spocitat podobnym zpusobem, ale je o trochu jednodussi

vyuzit predchoziho vysledku a spocitat ho za pomoci sférické sinové véty:

sin @ sin w

=0 (4.18)

sina =

4.7 Vysledna zare K-korény a jeji analyza

Kdyz dosadime a do dostaneme vysledny vypocet zaire K-korony
pomoci tii integralu. Bez znalosti hustoty elektronu v koréné muzeme vypocitat
pouze dva z nich. Vypocet je sice opravdu zdlouhavy, ale principidlné neni slozity.
Zde uvadim pouze zacatek a vysledek vypoctu. Pro jednodussi zapis jsou vSechny

vzdalenosti vyjadieny v polomérech Slunce Rg:

00 1 2 o)
?)O'T 30'TD2
1= [nn|  [Fra®AQFaCosw @l = SEEF [ fallpa)di
P COS Wmax 0 P
(4.19)
kde
Fullpg) = qm(111? + 10p?) arcsin(1/r)  4xw(1 — q) mr? —1
R = 16(1 — ¢/3)r 3(1—q/3) " 48(1— q/3)"
[1*(34q — 64) + 1?p*(65q — 128) 4 1*(16 — 4q) + p*(31q — 64) + p*(2¢ — 8)].
(4.20)

V pripadé, ze chceme védét, jak nam jednotlivé body na piimce pozorovani
piispély k vysledné zafi, muzeme si zobrazit n.g fr(l,p,q) podélené vlivem Iq v
bodu Q (bod nejbliz Slunce). Tim ziskdme porovnani, jak jsou jednotlivé body na
piimce pozorovani dulezité ve srovnani s bodem piimky s nejvétsi zari (Obr. .
Vidime, ze vliv jednotlivych bodu velmi rychle klesé se vzdalenosti od Slunce. Pro

veétsi p je ocekavané vétsi i oblast, kterd se podili na vysledné zari.

4.7.1 Geometrické vlivy na zari

Funkce fg méa dobfe predstavitelny vyznam. Urcuje, jakd mista korény maji vliv
na vyslednou zari v pripadé, ze by vSude byla stejnd hustota elektronu. Ta sa-
moziejmeé ve skutecnosti radidlné klesa a tim zpusobuje rychly ibytek zafeni korény
se vzdalenosti od Slunce, ale funkce fr ndm muze pomoc pochopit vlivy, které

pochdzi Cisté z geometrie rozptylu.
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Obr. 4.3: Funkce ner fr(l,p,q) ukazujici vliv na vyslednou zafi jednotlivych bodi na
piimce pozorovani normovany tak, aby stfed (bod Q) se rovnal 1. Srovnéni pro jed-

notlivé vzdalenosti ptimky od Slunce p, které jsou udéany ve Slunecnich polomérech.

Ackoliv je fr je zna¢né komplikovana, je mozné ukazat fadu jejich vlastnosti,
napiiklad ze funkce je sudd, tudiz je cely problém symetricky podle bodu Q. Pro
limb-darkening koeficient ¢ = 0,8 a pro vzdalenosti p rovné hodnotam 1 a 1,5R; je
funkce fr zobrazena v obr.

Vliv prostorového thlu Slunce v bodé R

Tvar funkce je nejvice ovlivnény prostorovym thlem Qg, pod kterym je z bodu R
vidét Slunce. Jeho velikost lze vyjadrit Qg = 27(1 — cos wmax) a priblizné klesa s
druhou mocninou vzdalenosti od Slunce. Proto i funkce fr se ,,blizi* k nule pro velkéa

[, matematicky presnéji vyjadieno:

limn fu(1p.g) = 0. (1.21)
— 00

To je z jejtho grafu odhadnutelné, ale je mozné to dokazat z jejiho predpisu, ackoliv
to z néj neni piimo patrné.

Stejné tak plati, ze pro velké [ klesa s druhou mocninou stejné jako tihel Qg:

I; fR(Z?pvq)
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Obr. 4.4: Funkce fr a jeji mozna aproximace.

Skutecnost, ze je to rovno presné jedné, se dosahlo spravnou volbou konstanty,
kterou se integral vyndasobil. (Proto je v poslednim vyrazu v (4.19)) ve jmenovateli
872 misto 167.)

Vliv realné velikosti Slunce

Nyni se vsak vénujme dalsim vlivim na fg. Je zde vidét vlastnost z , ze pro
velké [ se blizi k jednicce. Zajimavé je vSak, ze pro malé [ je mensi nez jedna. To je
zpusobeno tim, ze se v této oblasti rozptylovy tihel pohybuje okolo 90° a v takovém
pripadé podle vztahu je rozptylena pouze jedna polarizace a zafe do daného
sméru je poloviéni. V pripadé, ze by bylo Slunce bodovy zdroj, fr/Qr by se dalo
vyjadrit funkei:

(1 + cos®x(L,p))

kr(lp) = 5 . (4.23)

Pro pripomenuti x je tithel mezi sttedem Slunce O a pozorovatelem v bodé P. Také je

funkci p i 1. Je vSak zajimavé, kdy a jak se funkce od této predpovédi lisi. Pro mensi
p neni okolo nuly prispévek z zaii polovicéni, ale o néco vétsi. To je pochopitelné,
protoze pti mensi vzdalenosti od Slunce je jeho zdanliva velikost vétsi a i v nejbliz§im
bodu na piimce pozorovani se zafeni z velké ¢ésti sluneé¢niho povrchu (hlavné z jeho
prochézejici tésné kolem povrchu Slunce (p se rovnd 1R). Zminény efekt dokonce
zpusobi presunuti minima funkce. To vSak plati jen pro velmi malé p. Uz pro p rovno

1.1Rg je posunuti minima témér neznatelné.
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Obr. 4.5: Funkce fr/Qr, vydélend velikosti prostorového tihlu v R. V piipadeé, ze
by Slunce byl bodovy zdroj, kvuli vlastnostem rozptylu by uprostied byla funkce

polovi¢ni (rozptylena je jen jedna polarizace). Pro piimky blizké Slunci je vsak vétsi.

Aproximace geometrickych vlivi

Pro geometrické vlivy muzeme tudiz vytvorit aproximaci, kterd plati pro cca p > 2

nebo pro [ > 1. Ptiblizné vyjadfeni bude mit tvar:

fro = Qr(r)kr(lp). (4.24)

Pii srovnani funkce fr s jeji aproximaci (obr. 4.4) je vidét, ze pro p = 1R sice

kopiruje tvar, ale jejich hodnoty okolo nuly jsou velmi rozdilné. Je tieba si uvédomit,

VVVVVV

korény (do 2Rg) je pravé cilem této prace, takze uvedené piiblizné feseni je spise

pro prestaveni hlavnich vlastnosti funkce fr, nikoliv pro jeji skute¢nou nahradu.
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5 SPEKTRALNI ZARE

V minulé kapitole jsme fesili zari K-korény. Pro metodu méteni teploty Reginalda
a Davila je vsak dulezité vypocitat spektralni zari I,. To bude vyzadovat nejdiive

jednoduché upraveni vzorce pro zareni a nasledné zapocitani Dopplerova jevu na

VVVVVV

rychlosti elektronu v koréné.

5.1 Spektrum Slunce

Vzorec (4.9) z minulé kapitoly snadno upravime pro vypocet spektralni intenzity:

D 2]_ 1_Q)\’+Q)\’COSC
I v =\ = — v = Ay ,/\/F/ Hl_2SI"_1. 5.1
wew = () 7 (B Be— AR s 6)
Pouze jsme nahradili veli¢iny jejich spektralnimi alternativami, coz je znézornénou
indexem \'. Apostrof u lambdy pouzivame v piipadé, Ze se jednd o Sluncem vyzarenou
vlnovou délku, zatimco pro pozorovanou vlnovou délku budeme znacit lambdou bez

apostrofu.

5.2 Doppleriv jev

Protoze elektrony, na kterych se rozptyluje zareni se pohybuji, musime zapocitat Do-
ppleruv jev na zménu vlnové délky rozptyleného fotonu. Navic si musime uvédomit,
ze diky tepelnému chaotickému pohybu jsou v kazdém misté korény elektrony s
velmi rozdilnymi rychlostmi. Vzdy existuje takova rychlost v, ze se diky nému foton
s vlnovou délkou X\ rozptyli na foton s vybranou jinou vlnovou délkou A. Hustotu
elektroni, které maji tu spravnou rychlost budeme znacit neg . Pomoci toho
muzeme upravit vztah z predchozi kapitoly:

Trp oy = Q(O)nerax TR p xs (5.2)

kde Ir i x n je piispévek ke spektralni intenzité I, od vlnové délky N (a jak jsme
fesili v minulé kapitoly taky od bodu R a ze sméru k’). Stejné jako v minulé kapitole
jsme se integraci pies pozorovaci pifmku a prostorovy tihel ”zbavili”indexu R a k/,

nyni musime pfidat dalsi integral pres vsechny vinové délky \':
I)\ = / // / Q(@)’H&R,)\’,\/[}ik/’)\/d)\/dﬂdl. (53)
P o 0
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5.2.1 Matematicky vztah pro Dopplerav jev

Poslednim krokem vypoctu je dosazeni n.r xn ze vtahu odvozenym v kap. a
distribuce rychlosti fr:

[c o JuNNe olNe o]

Moy = / / / nen fR,vaﬂx - % (k’~v)} - [A - % (k-v)]}dv, (5.4)

—00 —00 —O0

kde ¢ je Delta distribuce.

Tyto vzorce , a predstavuji velmi obecny vypocet intenzity K-
koréony poptipadé intenzity jednotlivych polarizaci. Neobsahuje zadné predpoklady
na hustotu ¢éstic elektronu ani na distribuci jejich rychlosti. Rovnéz nepredpokladaji
zadny typ statistické rovnovahy v koréné ani néjakou konkrétni definici teploty.
Abychom vsak z nich dostali néco uzite¢ného, musime udélat aproximace, které
nam zjednodusi ¢i dokonce odstani nékteré integraly. Tomu se budeme vénovat ve

zbytku kapitoly.

5.2.2 Distribuce rychlosti

Pro vypocet trojného integralu v , budeme potiebovat urc¢it rozlozeni rychlosti.
Rozdélime rychlost na dvé slozky: prumérnou spolecnou rychlost vSech elektronu
w (Reginald a Davila pouzivaji pojem bulk flow speed) a chaotickou rychlost, jejiz
stfedni hodnota je nulova a je spojovana s teplotou . Jak jsme diskutovali v 2. ka-
pitole, nejptimocarejsi postup, kterého se zde pridrzime, je predpokladat termody-
namickou rovnovahu a v takovém pripadé ma distribuce tvar tiirozmérné Gaussovy
funkce:

1 vt +od

s e (5.5)
( 27‘(‘0’)

kde v, vy a vz jsou jednotlivé slozky vektoru rychlosti v a ¢ parametr popisujici

fR,v =

smérodatnou odchylku funkce.
Navic je snadné upravit tuto distribuci, aby obsahovala i spolecnou rychlost w:

1 _ (w1 —w) 2t (vg—w9)?+(vg—w3)?

L= 302 , 5.6
Ir ( 2#0)36 (56)

kde w1y, we a ws jsou jednotlivé slozky vektoru spoleéné rychlosti w.
V pripadé termodynamické rovnovahy je mozné smérodatnou odchylku o prevést

na teplotu:
2kT

Me

g =

= 38937, (5.7)

38



kde k je Boltzmannova konstanta, m,. hmotnost elektronu a T" je teplota.

Za zminku stoji, ze v ¢lanku (Cram, [19]) je oznacena rychlost w za zanedba-
telnou vuéi chaotické rychlosti a déle s ni uz neni pocitano. Reginald a Davila ve
svych praci sice tuhle rychlost pridavaji, ale do zacatku predpokladaji, ze muze mit
smér pouze od stfedu Slunce. My zde odvodime obecnéjsi vzorec, ze kterého je vsak

mozné ziskat vzorce odvozené ostatnimi autory.

5.2.3 Souradnice pro integraci

Déle budeme potiebovat pro vyfeseni trojného integralu v (5.4]) zavést soufadny
systém. Ten bude slouzit ¢isté pro vypocet Dopplerova efektu v obecném bodé R
a tudiz se pro kazdy bod zavede jinak a nebude mit povahu globalniho souradného
systému. Pocatek sourfadné soustavy bude v bodé R. Prvni dvé osy n; a ng si za-
vedeme v roviné rozptylového tihlu 6 (viz obr. . Osa n; bude délit na polovinu
tihel, ktery sviraji —k’ a k (v obr. je to dhel PRS a je oznaceny jako m — ).
Osa ny pak vznikne pootocenim o 90° proti sméru hodinovych rucicek. Osa nz bude
kolmé k ostatnim osam, tak aby vytvorila pravotocivy souradny systém. Uhel mezi
ny a k si oznac¢ime y a jeho velikost je (m — 0)/2. Zavedeni souradného systému je
prevzato z ¢lanku (Cram, [19]), ale dalsi vypocet jde jinou cestou nez v puvodnim

¢lanku.

Obr. 5.1: Zavedeni souradnicového systému pro integraci

5.2.4 VyreSeni integralu z Dopplerova jevu

V zavedeném souradném systému dostavame celkem jednoduché skalarni souciny ze

vztahu pro Doppleruv jev:
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k'-v = —v; cosy + vy siny (5.8)

k- v =wjcosy+ vysiny (5.9)

Po dosazeni do (j5.4]) a udéldni malych vprav dostavame:

ew/—neR///fR,va[ VA= L0 = A+ (V= )|, (5.10)

kde jsme hustotu n.r vytkli pred integral.

Nyni pouzijeme dvé vlastnosti delta distribuce, jejiz odvozeni je mozné najit
tfeba u Profesora Komrsky [51]. Prvni z nich je zaloZzeny na linedrni substituci v
delta distribuci:

d(x +b)

lal

5 (a(z + b)) = , (5.11)

kde a a b jsou libovolné ¢isla. Jenom je potieba dostat integral do toho spravného

tvaru, abychom ho mohli dale upravovat:

NeRAN =

- / / / Fand {Cocsfy Sy <v1 _ sin 7y (Xco—si;)(z?;;)()\’ _ )\))] dv =

—00 —00 —0OQ

B — A) (sinyvg — ¢) B
~ TR cosy ( )\—1—)\’ ///fRV {Ul cosy(A + \) dv =

—00 —00 —00

Ne RC )\/_)\
T sy (AT N) cos~ (V£ N dv. (5.12
COS'}/()\"‘ /\/ / / fRV <COS’}/<>\/ i )\) ('UQ Sln’}/ ) 1)2,1)3> v (5 )

—00 —00

V posledni upravé integralu jsme vyuzili tzv. filtracni vlastnosti delta distribuce. V
poslednim vyrazu mé zavorka vyznam argument funkce fr a je zde ukazano, ze za
prvni slozku rychlosti v libovolné distribuce muzeme dosadit vyraz zavisejici na vs.
Cela uprava ma vyhodu, ze jsme nedélali zadné predpoklady na distribuci rychlosti
¢astic a tento vztah se muze stat vychozim bodem, kdybychom chtéli pocitat s jinym
rozlozeni rychlosti.

Déle budeme predpokladat, ze distribuce rychlosti ¢astic mé tvar tiirozmérné
Gaussovy funkce . Po dosazeni dostaneme exponencialni funkci, ktera ma v ex-

ponentu velmi slozity kvadraticky vyraz. Integrél takové funkce jde vyjadtit pomoci
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elementarnich funkci pouze v pripadé, ze se integruje pres vSechny realna cisla, coz
u nés je splnéno. Libovolny kvadraticky vyraz s zdpornym koeficientem u 2?2 jde
tzv. prevést na ¢tverec (schovat linedrni clen do kvadratického) a zintegrovat podle

vzorce:

/e—d(z+e)2+f — \/Eef’ (5‘13)
d
kde e, f jsou libovolné ¢isla a d je kladné cislo.
Pomoci toho vzorce neni vypocet zbylych dvou integralu slozity, ale pouze zdlou-

havy a proto zde uvadime az vysledek:

Ne e . { (N = NI ds r
Ne = X - )
AN o N cosy (14 dy) V1+dy P 2v/20 X cos 7y (1+4dy) v/1+d;

(5.14)
kde: NI
d = -~ (5.15)
(X = Nter]”
doy = 5.16
’ { N+X | (516)
e — 2wicosy (N + ) 2wysiny  wywysin2y (N + ) | wi sir127+
° c(N =) c AN = A) 2
2 2 / 2
w; cos®y (N + A)
5.17
(N = \)? (5.17)

Vysledek je sice velmi komplikovany, ale v dalsi ¢asti kapitoly si ukdzeme, jak se

s nim d& dale pracovat.

5.2.5 Zjednoduseni integralu - Cram

Prvni zjednoduseni, kterda muzeme udélat, je zcela zanedbat spole¢nou rychlost w.
Diky tomu je mozné povazovat Clen dz za nulovy. Dale muzeme predpokladat, ze
plati X' — A < A, protoze Doppleruv jev nezméni vlnovou délku o tak hodné.
Tyto predpoklady si pozdéji jesté prodiskutujeme. Z podobnych duvodu, jako u
dy, muzeme zanedbat i dy. Zde rozdil vinovych délek délime dokonce jejich souctem
a celé to jesté umocnujeme, takze tento ¢len bude jesté mensi nez d;. Je tu vsak
navic tgy, ktery by nam v piipadé hla kolem 90° mohl libovolné rust. Zde je vsak
na misté argument, ze v oblasti na polopiimce pozorovani, ktera je Slunci nejbliz, se

tento uhel pohybuje kolem 45°, takze nam nebude mit velky vliv na velikost tohoto
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¢lenu v mistech, kde je nejvétsi elektronova hustota. Ve vzdélenych mistech korény
se sice thel blizi 90°, ale to kvuli malé hustoté elektronu v téchto ¢astech nebude
mit velky dopad na vyslednou spektralni intenzitu. V ptipadé téchto aproximaci se

nam integral znacné zjednodusi:

. N =\ 1
Ne R AN = fe,RC exp {— {u} } (5.18)

2/ 2mo cosyN 2v/20 X cos y

Tento tvar uvadi Cram ve svém ¢lanku [19]. (Jenom jsou tam navic jesté zavedeny
substituce b = cosy, A = Nv/20/c, které viak neméni vyslednou hodnotu.) Tento
zjednodugeny tvar je mnohem snazsf na interpretaci. Riké, ze jedna konkrétni vinové
délka N, kterou Slunce ozaif bod R ze sméru k’ se po rozptylu na elektronech pomoci
Dopplerova efektu rozprostie do ruznych vinovych délek A a tohle rozprostieni ma

tvar Gaussovy funkce se stfedem v X' a smérodatnou odchylkou:

20N
= SO ERT - 9507107 N VT cosy = 1,837 - 105N VT (5.19)

04

kde jsme pouzili vztah pro teplotu (5.7) a v druhé tpravé jsme za ~ dosadili 45°,
protoze velkd Cast intenzity se odrazi zrovna pod timto thlem. Kdyz navic za X\
dosadime zareni s vlnovou délkou 400 nm a teplotu budeme ocekavat v milionech

kelvinu, tak dostaneme hruby odhad na Doppleruv jev:

04 ="7,35VT, [nm] (5.20)

kde v teplotu dosazujme v MK a vysledek je v nanometrech.

Tady vidime, ze Doppleruv efekt i u velkych teplot (napiiklad 6MK) je pouze
max. par desitek nanometru, takze zanedbani clenu d; a dy by nemélo vyrazné
zménit vysledek vypoctu. Na druhou stranu je to pouze 10 krat az 100 krat mensi
nez pouzita vinova délka, takze v pripadé presnych vypoctu nejsou tyto aproximace
prilis vhodné.

5.2.6 ZjednodusSeni integralu - Reginald a Davila

Ve svych ¢lancich Reginald a Davila navic pridali prvni zlomek z d3, ve kterém
je obsazen nejvetsi ¢len se spoleénou rychlost w. Navic predpokladaji, ze jediny
smér, ktery muze mit spoleéna rychlost w, je od stfedu Slunce, takze v zavedeném

soufadném systému pro integraci ma vyjadient:

(w1, wq,w3) = W (— cos~y cosw, siny cosw, sinw), (5.21)

kde W je velikost rychlosti w. Vzorec se odvodi rozkladem sméru od stiedu do

jednotlivych os.
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Takze kdyz vezmeme slozku w; rovnou cosycosw a dosadime ji za do prvniho

¢lenu v ds a ten dosadime do ([5.14)), dostaneme:

C()\/ . )\)\/1 + 2W cos vy cos? (A +A)

Ne,RC o c(A=X) (5 22)
Ne 5= X .
A 2V 2mo N cosy P 220\ cos y
Udéldame vsak aproximaci:
N+ X=2), (5.23)
a odmocninou aproximujeme prvnim clenem Taylorova rozvoje
AW N cos v cos? 2W N cos vy cos? v
1 =1 ) 5.24
\/ V=) T = (5:24)
Dosazenim a jednoduchou upravou dostavame:
2
NeRC /\—)\(1+2(:osvcos27w)
Ne RN = : ex - B s (525)
2v/2mo N cosy 2v/20 )\ cosy/c

coz je stejny vzorec, ktery pouzili Reginald a Davila v élanku [12]. (Akorat tam
zavadi navic stejné substituce jako Cram [19].)
To dokazuje, ze vzorec (5.14) je obecnéjsi nez vzorce v ostatnich dvou ¢léancich.

Pii vypoctech totiz nebyla pozita zadna matematickd aproximace.

5.3 Vysledna spektralni zare

Pro vypocet spektralni zafe je tfeba urcit hustotu volnych elektronu v koréné a
teplotu podél celé piimky pozorovani. Hustotu budeme predpokladat symetrickou
a popiseme ji vztahem [3.6] Teplotu pro jednoduchost uréime na celé pifmce stej-
nou, to je tzv. izotermicka koréna. Pro ruzné teploty dostavame rozdilné vyhlazené

spektrum (Obr. . Zajimavé je, ze nékteré vinové délky na teploté témeér nezalezi.

5.3.1 Mereni teploty

Teplotu korény muzeme uréit pravé s vyhlazeni spektra. L. Cram navrhuje sledovat
pouze pomér dvou vlnovych délek, jedné, ktera silné zavisi na teploté a druha, ktera
naopak na teploté témeér nezavisi. Za p podéleni takovou vlnovou délkou se odstrani

vliv celkové zafe a na méreni nebude mit vliv fada nepiesnosti, které ovliviuje
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Obr. 5.2: Spektralni zafe pro teploty 1IMK az 5MK. Cim vétsi teplota, tim hladsi

krivka.

vSechny vlnové délky napt. neptesnost méteni hustoty elektroni. N. Reginald ve
svych praci zase srovnava celé funkce pomoci nelinedrni regresni analyzy.

Jesté se pozastavme na predpokladem, Ze na celé polopfimce pozorovani je stejna
teplota. Tento zvlastn{ predpoklad si muzeme dovolit, protoze jak ukazuje Obr. [4.3]
vliv na zafi rychle klesé se vzdalenosti od bodu Q, ktery je nejblize Slunci. Z toho

plyne, ze na spektrum bude mit vliv pouze teplota v okoli bodu Q.
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6 ZAVER

Motivaci této prace byly nékteré nedokonalosti ¢lanku o méfeni teploty korény,
kterou popsali N, Reginald a J. Davila. Hlavnim nedostatkem ¢lanku je zejména
malo popsany fyzikdlni model, ktery pro méfeni pouzivaji, a proto bylo hlavnim
cilem této prace doplnit odvozeni jejich modelu, pripadné ho opravit nebo vylepsit.
Dalsim cilem bylo upozornit na vSechny provedené aproximace a diskutovat je.

Zmac¢né problematicky pojem v celém modelu korény je samotna teplota. V druhé
kapitole jsme predstavili definici teploty pro systémy v termodynamické rovnovaze.
V takovém pripadé je chaotickd rychlost ¢éstic zcela uréena Gaussovym rozlozeni (a
jejich velikost Maxwellovym rozlozeni), které zavisi pouze na jednom parametru, a
nemuze byt popsano pouze jednim parametrem a klasickd termodynamicka teplota
zde ztraci vyznam. Ve své praci jsme nabidli popis nerovnovazného systému pomoci
tzv. distribu¢ni funkce, ktera popisuje hustotu ¢astic a rozlozeni jejich rychlosti.
Teplota, ackoliv nebude mit fadu vlastnosti popsané v rovnovazné termodynamice,
jde zavést napriklad pomoci stfedni hodnoty kinetické energie chaotického pohybu
castic.

Rada uvedenych argumenti v 2. kapitole poukazuje na to, ze latku v koréné
neni mozné pfesné popsat pomoci systému v termodynamické rovnovaze. To by
mohlo znamenat mnohem slozitéjsi interpretaci teploty, kterd je méfend pomoci
ionizovanych prvku. Je mozné, ze tato ,iontova“ teplota se muze velmi ligit od
teploty, kterd bude zmérena jinou metodou.

Alternativni metodou méreni teploty je sledovani zare K-kordny, ktera vznika
rozptylem fotonu na volnych elektronech v koréné. Tuto metodu poprvé prestavil
L. Cram a N. Reginald ji prevzal a vylepsil o zapoc¢itani spolecné rychlosti vSech
elektron.

Jak je ukdzano v 5. kapitole, model pouzity u této metody pro méreni teploty je
mozné zobecnit pro jiné rozlozeni rychlosti nez to, které vychazi z termodynamické
rovnovahy. Otazkou je vsak jaké jiné rozlozeni zvolit, a proto jsme se touto moznosti
déle nezabyvali stejné jak to udélal N. Reginald a L. Cram ve svych ¢lancich.

K odvozeni modelu je potteba fada znalosti o Slunci a o koréné, které jsou
sepsany a diskutovany v 3. kapitole. V prvni fadé bylo potieba zvolit si jednoznacné
pojmenovani radiometrickych velicin. Dale jsou pro teorii dulezité vlastnosti zare
Slunce, zejména jeji zavislost na vlnové délce a na thlu, ze kterého je vyzéarena z
povrchu. Navic bylo tfeba popsat hustotu volnych elektronu v koréné a Thomsonuv
rozptyl zareni, ktery na nich probiha.

Kapitola 4. je vénovana vytvoreni modelu pro urceni zare korény a v 5. ka-

pitole jsem ho rozsitil na spektralni zari zapocitanim Dopplerova jevu. Vysledny
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zcela nejobecnéjsi vzorec (5.3) s vyrazy (5.12) a (5.1) predstavuji velmi obecny
vypocet spektralni zatre, ktery umoznuje modelovat korénu pro libovolnou hustotu

volnych elektroni v koréné a jejich libovolné rozlozeni rychlosti. Bez provedeni
dalsich predpokladi neni mozné vytesit 6 integralu vnorenych do sebe, které vzorec
obsahuje.

V prvni zjednoduseni modelu jsme ziskali predpokladem termodynamickou rov-
novahu. Diky tomu jsme mohli analyticky vyfesit dva integraly. Vysledek, ktery
jsme dostali v této praci, se lisi od vysledku, ktery uvadi ve své praci L. Cram nebo
N. Reginald, protoze je vypocitany bez aproximaci. Je ukdzano, které zjednoduseni
ostatni autori provedli. Jejich vliv je sice maly nikoliv zcela zanedbatelny.

N. Reginald rozsituje vypocet o spoleénou rychlost vSech c¢astic smérujici od
stfedu Slunce. V nasi praci jsme navic odvodili vzorec pro spole¢nou rychlost pro
vSak ukézano, ze vliv spolecné rychlosti je maly a tézko métitelny. To si uvédomuje
i N. Reginald, ktery ve své praci uvadi napiiklad hodnotu 103+£92 km-s~!. V nasf
praci vsak ukazujeme, ze kvili ruznym aproximacim, které provedl, neni tohle ¢islo
duvéryhodné. Navic je stale nevyfreseny vliv rozlozeni rychlosti odchylujici se od
Gaussova rozlozeni.

Model odvozeny v 5. kapitole umoznuje numerickym vyfeseni integralu urcit
spektralni zafi pro ruzné teploty. Takze pro urceni teploty je tieba vypocitat spek-
tralni zafi pro ruzné hodnoty a vybrat z nich takovou teplotu, ktera bude davat
prubéh spektralni zare nejvice podobné skuteéné namérené. Model navic umozinuje
simulovat ruzné odchylky od zékladnich predpokladu, a tim dokéze odhadnout nejis-
totu zméfené hodnoty. Radé véci se vénovali uz L. Cram nebo N. Reginald zejména
vliv hustoty c¢éastic. Je vSak tfeba v této praci déle pokracovat zejména v pripadé,

ze by metoda méla slouzit i na méfeni spolecné rychlosti.
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